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3Re´sume´ sur l’originalite´ des recherches
Les amas de galaxies sont les objets les plus grands gravitationnellement lie´s dans l’Univers ayant at-
teint un e´tat d’e´quilibre. Dans le sce´nario de formation hie´rarchique des structures, dans lequel les petites
structures se forment avant les grandes, les amas repre´sentent les objets les plus jeunes. Ils contiennent
encore de l’information sur l’effondrement initial de la perturbation de densite´ qui leur a donne´ naissance.
Les amas posse`dent trois composantes majeures: les galaxies, un gaz tre`s chaud et optiquement mince (le
milieu intra-amas – MIA) qui e´met dans le domaine des rayons X, et la matie`re noire. Comme les amas
sont domine´s par la matie`re noire, ils fournissent une opportunite´ unique pour extraire des informations
sur cette sorte de matie`re a` travers les forces gravitationnelles qu’elle engendre. La fraction baryonique
dans les amas est similaire a` celle de l’Univers dans son ensemble. Avec l’information sur la nucle´osyn-
the`se primordiale, qui donne des contraintes sur la densite´ baryonique 

b
dans l’univers, il est possible




, qui donne typiquement 

m
=0.2-0.4. Les amas grandissent par fusion avec d’autres amas de ga-
laxies, ce qui est lie´ a` la distribution globale de matie`re dans l’Univers. Le MIA est un traceur ide´al pour
les processus de fusion et permet a` travers ses distributions en densite´ et en tempe´rature de reconstruire
l’histoire des amas, ce qui donne de l’information sur la formation des structures. De plus, la comparai-
son des caracte´ristiques des amas distants avec celles des amas proches permet d’e´tudier l’e´volution de
la formation des structures. Les amas montrent, comme le pre´dit la the´orie, une forte auto-similarite´, ce
qui indique que notre compre´hension sur la formation des structures est globallement correcte. Les faits
mentionne´s ici montrent que les amas sont des outils puissants pour e´tudier la cosmologie et la formation
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1.1 La formation des structures et des amas de galaxies
Le “Big Bang” est l’explosion gigantesque qui a initie´ l’expansion de l’univers. Les grandes
structures qui de´finissent la morphologie globale ou la carte de notre Univers viennent des sur-
densite´s, qui se sont forme´es a` partir des fluctuations quantiques cre´es apre`s le Big Bang.
Des fluctuations suffisamment denses s’effondrent a` un moment donne´ pour devenir des
objets gravitationnellement lie´s qui sont observables aujourd’hui. Le temps d’effondrement de
ces objets de´pend de leur amplitude initiale. Plus la structure est grande ou massive, plus grand
est le temps ne´cessaire pour sa formation. A cause de ceci les objets plus petits et moins massifs
se forment avant les objets massifs (voir par exemple [106]).
Les amas de galaxies ont des masses totales qui de´passent souvent quelques 1014 voire
quelques 1015 fois la masse de notre soleil (M

) et ont des tailles typiques de quelques Mpc,
qui correspondent a` quelques millions d’anne´es lumie`res. Ceci fait que les amas sont les objets
gravitationnellement lie´s les plus grands qui ont atteint un e´tat d’e´quilibre (voir par exemple
[13]). Ceci en fait aussi les objets les plus jeunes dans l’Univers observables aujourd’hui. Nous
pouvons te´moigner de la formation des amas meˆme dans l’Univers d’aujourd’hui: les amas de
galaxies montrent pour une grande partie des sous-structures [115], qui peuvent eˆtre identifie´es
comme la fusion avec d’autres groupes de galaxies ou d’amas.
`A cause de leur jeune aˆge les processus physiques internes n’ont pas encore eu le temps
d’effacer l’information initiale de la sur-densite´ et de l’effondrement desquels ils naissent. Ceci
permet d’utiliser les amas de galaxies pour e´tudier la formation des structures et en meˆme temps
pour de´terminer les parame`tres cosmologiques (voir [107] pour une revue).
La masse de l’Univers est domine´e par la matie`re noire de laquelle tre`s peu est connue
aujourd’hui. La matie`re noire n’est pas d’origine baryonique. Des candidats plausibles pour
cette matie`re sont en ce moment les “WIMPS” (Weakly interacting massive particles - voir par
exemple [81]) ou des axions (voir par exemple [104]).
Des simulations nume´riques ont montre´ que les amas accre`tent ou absorbent toute sorte
de matie`re sans discrimination ([135] et re´ferences cite´es). C’est pour cela que la fraction de
baryon dans les amas peut eˆtre extrapole´e a` tout l’Univers. Des e´tudes re´centes montrent que
70-80% de la matie`re dans les amas et donc 70-80% de la masse totale est constitue´e par la
matie`re noire. En conclusion: la matie`re dans l’Univers est domine´e par une sorte de matie`re de
laquelle nous connaissons tre`s peu aujourd’hui.
Les amas contiennent un gaz chaud e´mettant en X. Ce gaz est la source dominante des
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baryons dans les amas. La masse de ce plasma chaud contribue a` 15-20% de la masse totale de
l’amas. Les galaxies, en comparaison 1 pre´sentent seulement 5% de la masse totale de l’amas,
ce qui est un facteur 3-4 fois plus petit compare´ au gaz chaud. Ce plasma chaud, aussi appele´
milieu intra-amas (MIA) est chauffe´ a` des tempe´ratures qui varient entre 107   108K, ce qui
correspond a` des e´nergies de 1 – 10 keV.
Mesurer la distribution de la densite´ et de la tempe´rature du MIA nous permet de de´termi-
ner la masse totale de l’amas a` travers l’approche hydrostatique en traitant le gaz comme une
atmosphe`re. De plus, les investigations du MIA permettent de de´terminer l’e´tat dynamique de
l’amas. Par exemple la fusion avec une sous-structure peut cre´er une onde de choc initie´e par
des vitesses de fusion qui exce`dent la vitesse du son. Ces ondes de choc chauffent localement
le MIA et peuvent donc eˆtre observe´es a` travers des variations fortes dans la distribution de la
tempe´rature du MIA.
La forte connection entre la luminosite´ en X et la masse permet de trouver les amas distants
les plus massifs par des releve´s du ciel en X. L’e´volution entre la densite´ d’amas distants avec




[16], [94], [105] et re´ferences cite´es) .
1.2 Bre`ve introduction a` l’histoire de l’astronomie X
Les rayons X e´mis par les objets astronomiques sont absorbe´s par l’atmosphe`re de notre
terre. C’est pour cela` qu’il faut lancer des satellites pour e´tudier les objets du ciel e´mettant en X.
L’histoire des satellites X commence avec le lancement du satellite Uhuru 2 en de´cembre 1970,
qui a effectue´ le premier e´chantillonnage du ciel complet en X (pour une introduction comple`te
de l’histoire de l’astrophysique X voir [26]). Apre`s Uhuru beaucoup d’autres observatoires X
ont e´te´ mis en orbite, comme Ariel V (1974), Einstein (1978), EXOSAT (1983), Ginga (1987),
ROSAT (1990), ASCA (1993), et Beppo-SAX (1996) et d’autres encore, non cite´s ici car moins
importants pour l’e´tude des amas de galaxies.
ROSAT a effectue´ la premie`re couverture comple`te du ciel avec une re´solution spatiale d’en-
viron 1 arcmin. Cet e´chantillonage a fourni un catalogue avec plus de 100000 nouvelles sources.
L’amas de galaxies le plus lumineux trouve´ aujourd’hui. RXJ1347 [113] a` un redshift de z=0.46
a e´galement e´te´ trouve´ dans le meˆme echantillonage.
Les satellites les plus re´cents sont Chandra [131] et XMM-Newton [54], lance´s en 1999.
Les deux observatoires ont des de´tecteurs type “CCD” (charge coupled device) a` bord, qui
fournissent a` la fois une re´solution spatiale et spectrale et qui permettent donc d’e´tudier des
variations spectrales dans l’e´mission X des objets e´tendus. La spe´cificite´ de Chandra est d’avoir
une re´solution spatiale d’une seconde d’arc, qui n’e´tait jamais atteinte avant. XMM-Newton
au contraire fournit une combinaison de grande surface collectrice avec une bonne re´solution
spatiale (4-6 arcsec FWHM) jamais atteinte auparavant. La grande surface collectrice dans le
cas d’XMM est assure´e par trois te´lescopes X (voir ci-dessous).
1. Le nombre de galaxies dans un amas varie entre quelques galaxies pour les groupes peu massifs jusqu’a`
quelques milliers de galaxies pour les amas tre`s massifs.
2. Avant le lancement d’Uhuru les observations des sources X e´taient pratique´es avec des fuse´es
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1.3 Le design des observatoires X
1.3.1 Les de´tecteurs X pour la spectro-imagerie
Les photons X sont tre`s e´nerge´tiques. A la diffe´rence des photons optiques, un seul photon X
est capable de produire quelques paires d’e´lectrons-ions dans un e´le´ment de de´tecteur. Puisque
le nombre de paires est proportionnel a` l’e´nergie du photon le simple comptage de ces paires
suffit pour la de´termination de l’e´nergie du photon X. Cette technique, qui s’appele la spectro-
imagerie permet de mesurer a` la fois la position et l’e´nergie du photon X.
Les te´lescopes X du passe´, avec des capacite´s de spectro-imagerie, tel que ROSAT ou Einstein
e´taient e´quipe´s de compteurs proportionnels, qui ont eu une re´solution spatiale en combinaison
avec une modeste re´solution spectrale [26]. Aujourd’hui les de´tecteurs a` bord des te´lescopes
X sont souvent des CCD’s, qui fournissent comme les compteurs proportionnels a` la fois de
l’information spatiale et spectrale. La re´solution spectrale des CCD’s pour les rayons X est
d’une meilleure qualite´ en comparaison avec celle des compteurs proportionnels, puisque plus
de paires electron-ion sont cre´e´es.
1.3.2 Optique pour te´lescopes X
Puisque la re´flection des photons X est difficile, les te´lescopes X ne´cessistent une optique
spe´ciale qui est base´e sur de petits angles d’incidence. Pour offrir une bonne solution a` ce
proble`me, la plupart des observatoires X sont e´quipe´s avec un te´lescope de type “Wolter I”. Pour
ce type de te´lescope une coquille de miroir de forme parabolique est suivie par une coquille de
miroir de forme hyperbolique. Pour augmenter la surface collectrice, qui est tre`s petite pour une
paire de coquille de miroir, plusieurs coquilles sont niche´es les unes dans l’autre. Dans le cas
de XMM-Newton par exemple un te´lescope est constitue´ par 58 paires de coquilles.
1.3.3 Le design de ROSAT
ROSAT, le satellite X allemand, qui a e´te´ lance´ en 1990 avec une fuse´e type DELTA II avait a`
bord un te´lescope de type Wolter I avec 5 paires de coquilles de miroir niche´es les unes dans les
autres [125]. Pour ce te´lescope, il existait deux types d’instruments focaux: le “position sensitive
proportional counter” (PSPC) et le “high resolution imager” (HRI) qui e´tait un de´tecteur de type
plaque de canaux. Le PSPC fournissait a` la fois de la re´solution spectrale et spatiale mode´re´es
(FWHM d’a` peu pre`s 30 arcsec qui e´taient quelque peu de´pendantes de l’e´nergie du photon X
incident) tandis que le HRI fournissait seulement la re´solution spatiale (FWHM de 5 arcsec).
Un grand avantage du PSPC par rapport au HRI et aussi d’autres de´tecteurs, e´tait son bruit
interne extreˆmement bas et son grand champ de vue (CDV) d’un diame`tre de 2 degre´s. Le CDV
du HRI, en comparaison, e´tait de seulement 40 arcmin. La combinaison te´lescope – de´tecteur a`
bord ROSAT e´tait sensible dans la bande d’e´nergie 0.1-2.4 keV.
ROSAT avait a` bord e´galement une came´ra sensible dans l’UV, appele´e Wide-Field Camera
(WFC).
1.3.4 Le design de XMM-Newton
XMM-Newton est un satellite X, qui a e´te´ lance´ en de´cembre 1999 par une fuse´e Ariane V.
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XMM-Newton a trois te´lescopes type Wolter I a` bord (pour une revue de XMM-Newton
voir [54]). Deux de ces trois te´lescopes ont des grilles pour les rayons X dans leur chemin
optique, qui agissent simultane´ment comme des diviseurs de faisceau 3. Un photon traversant
l’un ou l’autre des diviseurs de faisceau tombe soit sur la came´ra RGS (Reflection Grating
Spectrometer) [33] qui fournit avec la grille X une haute re´solution spectrale, soit le photon est
de´tecte´ par la came´ra MOS [126], qui fournit a` la fois la re´solution spatiale et spectrale, qui est
cependant d’une qualite´ infe´rieure a` celle de la came´ra RGS. Le dernier te´lescope X a seulement
un de´tecteur dans son plan focal, la came´ra pn [122], qui est constitue´e de CCD’s illumine´s de
face et qui offre comme les came´ras MOS a` la fois de la re´solution spectrale et spatiale.
Les deux came´ras MOS combine´es avec la came´ra pn constituent la came´ra dite European
Photon Imaging Camera (EPIC). Les came´ras EPIC sont sensibles dans la bande d’e´nergie 0.1-
10 keV.
XMM-Newton posse`de a` bord e´galement un petit te´lescope optique, le “optical monitor” –
ou moniteur optique [72].
1.4 Caracte´ristiques ge´ne´rales des amas de galaxies et du MIA
Le MIA est un gaz chaud qui a des tempe´ratures qui varient entre 107   108 K, une faible
densite´ de particules (typiquement de l’ordre 10 2 10 4 cm 3) et e´met presque exclusivement
par rayonnement de freinage thermique 4. Le rayonnement de freinage thermique suit en absence
des raies la loi I

/ exp ( h=kT ) ou` T est la tempe´rature du gaz. Pour une introduction au
rayonnement de freinage thermique voir par exemple [108].
Les tempe´ratures e´leve´es et les densite´s faibles font que le MIA peut eˆtre conside´re´ comme
optiquement mince. Il est re´partie sur tout l’amas, qui a typiquement un diame`tre de plusieurs
Mpc, ce qui correspond a` plusieurs millions d’anne´es lumie`res, et une masse totale comprise
entre quelques 1013   1015 M

. Les amas de galaxies sont constitue´s de trois composantes
principales: les galaxies, le MIA, et la matie`re noire. Les galaxies repre´sentent 5% de la masse
totale d’un amas, le MIA a` peu pre`s 20% et le reste, environ 75% est constitue´ par de la matie`re
noire.
1.5 L’organisation du rapport
Apre`s cette introduction suit un chapitre (chapitre 2) de´die´ a` la de´termination de la masse
des amas de galaxies base´e sur l’approche hydrostatique. La connaissance de la masse totale et
de la masse baryonique est importante: la fraction baryonique peut eˆtre utilise´e pour determiner
le parame`tre cosmologique 
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Quelques exemples seront montre´s sur la de´termination de la fraction baryonique ainsi qu’une
comparaison de ce type de de´termination de masse avec une autre approche: l’effet de lentille
gravitationnelle faible. La comparaison avec l’approche qui utilise l’effet de l’amas comme une






4. Dans quelques amas, il existe aussi un plasma non-thermique et relativiste, qui peut-eˆtre observe´ avec des
te´lescopes radio. Ce plasma contient uniquement une petite fraction de la masse totale de l’amas (voir par exemple
[40] et re´ferences incluses pour plus d’information)
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lentille gravitationnelle permet de ve´rifier la validite´ de notre hypothe`se concernant le MIA,
notamment sa syme´trie sphe´rique et son e´quilibre hydrostatique.
Les amas peuvent eˆtre conside´re´s comme des objets jeunes. Ils sont encore dans un pro-
ce´ssus de formation et beaucoup d’amas montrent des signes de sous-structures, qui indiquent
la fusion avec d’autres groupes ou amas de galaxies. Dans le chapitre 3 sera de´crit la fac¸on
dont les sous-structures sont de´tecte´es ainsi que la mesure de leur signifiance statistique et leur
importance pour l’e´tat dynamique de l’amas. Plusieurs exemples seront montre´s pour la quan-
tification du contenu des sous-structures dans les amas et pour illustrer la manie`re dont cette
information peut eˆtre utilise´e pour connaıˆtre l’e´tat dynamique de l’amas.
La comparaison des amas distants et proches peut donner une information importante sur
l’e´volution des amas, la formation des structures ainsi que sur les parame`tres cosmologiques.
A titre d’exemple, il est attendu que les amas distants montrent plus de sous-structures que les
amas proches. De plus, la fraction du gaz ou la fraction baryonique des amas distants, qui de-
vrait eˆtre la meˆme que celle trouve´e dans les amas proches, peut eˆtre utilise´e pour la calibration
des parame`tres cosmologiques. Les amas distants apparaissent moins brillants et plus petits que
les amas proches, ce qui fait que le traitement des donne´es et l’extraction des quantite´s phy-
siques est plus difficile. Les proble`mes techniques a` traiter quand on observe les amas distants
sont la statistique limite´e des photons X ainsi que le brouillage par les instruments qui ont ge´-
ne´ralement une re´solution spatiale limite´e. Le chapitre 4 de´crit comment prendre en compte ces
effets dans le cadre de plusieurs e´tudes des amas distants. Les re´sultats seront compare´s aux
re´sultats obtenus pour les amas proches et quelques estimations de parame`tres cosmologiques
seront donne´es.
La the´orie simple de la formation des structures pre´dit l’existence de lois d’e´chelle, qui
relient la masse d’un amas avec sa tempe´rature et son rayon. Cette the´orie pre´voit aussi que les
amas pre´sentent une forte auto-similarite´. Dans le chapitre 5 sera montre´ que les amas observe´s
sont effectivement auto-similaires, ce qui confirme la the´orie. Mais il y a aussi des de´viations
aux lois pre´dites par la the´orie comme la relation M
gaz
  T qui est plus pentue que pre´vu et qui
est responsable du fait que la relation L
X
  T ne suit pas les lois d’e´chelle attendues.
La connaissance des lois d’e´chelle et leur e´volution avec le redshift permet d’utiliser les
amas comme des “bougies standard” pour mesurer la ge´ome´trie de l’univers. L’approche sera
de´montre´e brie`vement a` la fin du chapitre 5, ainsi que les premiers re´sultats base´s sur des don-
ne´es ROSAT et XMM-Newton .
Ce travail s’ache`ve avec les perspectives pour le futur pre´sente´es au chapitre 6. Les perspec-
tives de´crites couvrent des projets a` des e´chelles de temps courtes, tels que tracer les profils de
masse dans les amas pour la ve´rification ou la rejection de la the´orie du CDM et des e´chelles
de temps plus longues, tel que l’importance de XEUS pour la science des amas a` un horizon au
dela` de l’anne´e 2010.
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Chapitre 2
La de´termination de masse des amas
2.1 L’approche hydrostatique
Si un amas posse`de une syme´trie sphe´rique et s’il a atteint l’e´quilibre hydrostatique, soit en
d’autre terme si l’amas se trouve dans un e´pisode calme de son histoire sans fusion majeure,
l’approche hydrostatique base´e sur les mesures des caracte´ristiques du MIA peut eˆtre utilise´e
pour la de´termination de la masse ainsi que la distribution de matie`re dans l’amas. L’e´quation



















Pour la de´termination de la distribution en densite´, on ajuste couramment le profil de brillance










S(r) est la brillance de surface a` un rayon r donne´, S
0
la brillance de surface au centre, r
c
le rayon de cœur et  un parame`tre de pente. Le mode`le beta permet de traduire facilement la










Le mode`le beta est inspire´ du profil de King [58], qui est habituellement applique´ pour les
amas globulaires. Une des implications physique du mode`le beta est le fait que le parame`tre
 de´crit le rapport entre l’e´nergie cine´tique des galaxies et l’e´nergie cine´tique du gaz, qui de-
vrait normalement eˆtre de l’ordre de 1, car il est attendu que la meˆme quantite´ d’e´nergie soit
pre´sente dans les galaxies et dans le MIA. En pratique, les valeurs de´termine´es pour  varient
typiquement entre 0.6-0.8. Ceci montre les limitations physiques du mode`le beta. Malgre´ ce
fait, les ajustements du mode`le aux brillances de surface donnent normalement des valeurs de

2 re´duit autour de 1 ce qui donne confiance au mode`le. Il est maintenant habituel d’utiliser le
mode`le beta uniquement comme une fonction d’ajustement, les interpre´tations physiques lie´es
au mode`le n’e´tant plus valables. Les valeurs typiques pour r
c
varient entre 100–400 kpc.
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Re´cemment un grand degre´ d’auto-similarite´ des profils X par les amas proches a e´te´ trouve´,
ce qui permet de ge´ne´raliser la distribution de densite´ du MIA a` tous les amas [89]. Une bonne
description de cette ge´ne´ralisation est un mode`le beta avec  = 0:67 et r
c




est le rayon viriel qui suit la relation r
vir
/ T
1=2 et qui varie typiquement entre 2-3 Mpc 1. Il est
facile d’inclure une distribution de densite´ qui suit un mode`le beta dans l’equ.2.1.
`A part la distribution de densite´ du MIA, il est aussi ne´cessaire de connaıˆtre la distribution
radiale de tempe´rature du MIA pour l’application de l’approche hydrostatique. Pour obtenir
cette distribution, il est de coutume de conside´rer les photons X de l’observation dans des an-
neaux concentriques. Pour chaque anneau le spectre est extrait puis ajuste´ par un mode`le du
rayonnement par freinage thermique (pour une introduction au rayonnement de freinage voir
[108]). Les mode`les prennent en compte les raies de diffe´rents e´le´ments tels que par exemple
celle du fer-K

, qui a une raie caracte´ristique a` 6.7 keV.
Les incertitudes sur la distribution de tempe´rature sont souvent tre`s grandes, spe´cifiquement
dans les re´gions exte´rieures de l’amas, ou` la brillance de surface est faible et moins de photons
sont alors disponibles pour l’ajustement spectral. Les barres d’erreurs parfois tre`s grandes li-
mitent la de´termination de masse, car elles introduisent des grandes variations de tempe´rature
et influencent fortement l’e´quation hydrostatique (equ.2.1).
Une question importante est de savoir comment prendre en compte les incertitudes pre´sentes
dans le profil de tempe´rature et comment les traduire pour qu’elles deviennent des incertitudes
sur le profil de masse. Une possibilite´ est l’utilisation d’une approche Monte-Carlo, que j’ai
de´veloppe´e. La premie`re application de cette me´thode e´tait base´e sur les donne´es ROSAT d’un
groupe de galaxies proche, connu sous le nom de AWM7 [85]. L’article se trouve a` la fin de ce
chapitre. AWM7 est un amas de galaxies assez froid avec une tempe´rature moyenne de “seule-
ment” 4 keV. Le profil de tempe´rature de AWM7 avec ses incertitudes a e´te´ de´termine´ avec
la me´thode de´crite pre´ce´demment. Le profil est globalement plat a` grand rayon mais pre´sente
une chute de tempe´rature vers le centre. Ce phe´nome`ne s’explique par le fait que le temps de
refroidissement dans cette re´gion est tre`s court.
`A partir de l’analyse spectrale, un intervalle de tempe´rature (qui est une fonction du rayon)
est de´fini dans lequel le vrai profil de tempe´rature doit re´sider. Ensuite des profils de tempe´rature
sont calcule´s par la me´thode Monte-Carlo du centre vers les re´gions exte´rieures avec un pas
pre´de´fini, typiquement de l’ordre de 100 kpc. `A chaque pas, la tempe´rature est de´termine´e
au hasard avec la contrainte qu’elle doit se trouver dans l’intervalle de´fini auparavant. Pour
e´viter des oscillations trop importantes du profil de tempe´rature, qui cre´eraient des variations
artificielles dans l’amas, l’hypothe`se hydrostatique ne serait donc plus valable, la tempe´rature
au rayon r
i
doit eˆtre comprise dans un certain intervalle T autour de la tempe´rature trouve´e
a` r
i 1




la masse correspondante est
calcule´e a` ce rayon suivant l’e´quation hydrostatique. Pour s’assurer que la masse augmente de
fac¸on monotone, la masse calcule´e au rayon r
i






la tempe´rature est rejete´e et une nouvelle tempe´rature est de´termine´e.
Ainsi beaucoup de profils de tempe´rature et de masse correspondant peuvent eˆtre calcule´s —
dans le cas de AWM7 1000 profils ont e´te´ cre´e´s. `A partir de ces 1000 profils, pour chaque rayon
r
i
la masse moyenne et les intervalles de confiance a` 90% peuvent eˆtre calcule´s. Ceci donne a`
la fois le profil de la masse moyenne (M(r
i
)) ainsi que les barres d’erreurs correspondantes. Au
lieu d’utiliser un niveau de confiance a` 90%, il est e´galement possible de calculer la de´viation
1. Dans une e´tude re´cente de [36] base´e sur des donne´es provennant du satellite Beppo-Sax la relation r /
T
0:470:07 a e´te´ trouve´e.
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standard de la masse a` chaque r
i
et de calculer les incertitudes d’une autre fac¸on.
Le grand avantage de cette me´thode Monte Carlo pour la de´termination de la masse dans
les amas est le fait qu’elle est tre`s inde´pendante du mode`le. Comme la me´thode permet une
bonne traduction des incertitudes des tempe´ratures en des incertitudes de masse, cette approche
peut eˆtre utilise´e pour comparer le profil de masse avec les pre´dictions des mode`les the´oriques
et leurs formes. Ceci est spe´cialement important dans le cas de la comparaison avec les profils
de masse base´s sur la matie`re noire froide (cold dark matter - CDM) ([84], [80]). Ceci est une
possibilite´ pour ve´rifier si la matie`re noire est re´ellement “froide” (voir aussi ci-dessous).
2.2 Des re´sultats sur les profils de tempe´rature
Jusqu’a` pre´sent notre connaissance de la matie`re noire est limite´e. Les expe´riences en la-
boratoire pour sa de´tection n’ont pas encore la sensibilite´ ne´cessaire pour tracer les particules
sense´es constituer la matie`re noire. Le fait que les amas soient domine´s par la matie`re noire est
une possibilite´ unique pour e´tudier la physique de la matie`re noire. Le mode`le favorise´ aujour-
d’hui est la matie`re noire froide (ou cold dark matter - CDM). Le terme “froid” fait re´fe´rence au
fait que les particules sont non-relativistes. Ceci est le contraire pour la matie`re noire chaude (ou
hot dark matter – HDM), dans ce cas-la` les particules de la matie`re noire ont des vitesses relati-
vistes. Des simulations nume´riques des halos de CDM ([84], [80]) pre´disent une forme unique
pour le profil de densite´, qui chute en pente raide du centre vers les re´gions exte´rieures. Une
fac¸on de ve´rifier la validite´ de cette pre´diction pour les profils de masse des amas est de compa-
rer les profils pre´dits avec ceux observe´s pour les amas de galaxies. Pour cela il est ne´cessaire
d’avoir des donne´es de tre`s bonne qualite´, c’est-a`-dire beaucoup de photons pour de´terminer de
manie`re pre´cise les quantite´s ne´cessaires au calcul de la masse.
Avant le lancement de XMM-Newton et Chandra , la de´termination de la distribution en
tempe´rature dans les amas e´tait difficile. Les observatoires X, comme ROSAT ou Einstein , qui
ont eu la re´solution spatiale ne´cessaire n’ont pas eu ni la couverture ni la re´solution spectrale ne´-
cessaire pour assurer une de´termination pre´cise du profil de tempe´rature pour des amas chauds.
Des observatoires X tel que ASCA ou Beppo-SAX au contraire posse´daient une re´solution spa-
tiale qui changeait avec l’e´nergie, provoquant des interfe´rences entres les diffe´rentes re´gions
de mesure de la tempe´rature. La de´termination des profils de tempe´rature devenait malheureu-
sement extreˆmement difficile avec des barres d’erreurs syste´matiques assez grandes. Il existe
d’ailleurs aujourd’hui une controverse sur les re´sultats obtenus. Quelques chercheurs utilisant
des donne´es ASCA ou Beppo-SAX trouvent des profils de tempe´rature qui de´croisent, comme
par exemple [69] ou [32], d’autres ont trouve´ des profils de tempe´rature plus ou moins plats
[53]. La forme exacte des profils est importante, car elle intervient directement dans le calcul
de la masse via les valeurs de la tempe´rature et de son gradient. Pour une illustration: les diffe´-
rences entre les masses base´es sur un profil de tempe´rature plat et un profil de´croissant comme
celui trouve´ par [69] diffe`rent d’un facteur deux au rayon viriel (calcule´ sur la base donne´e par
[35]) et a` la moitie´ du rayon viriel la diffe´rence reste d’un facteur 1.4 (voir aussi [89]).
XMM-Newton et Chandra , avec leur meilleures re´solutions spatiales facilitent conside´rable-
ment la de´termination des profils de tempe´rature. Des re´sultats re´cents base´s sur des donne´es de
XMM-Newton pour des amas diffe´rents comme l’amas Coma [9], Abell 1795 [11], Abell 1835
[67], et Abell 2163 [101] sont compatibles avec un profil plat jusqu’a` la moitie´ du rayon viriel.
Des re´sultats obtenus avec Chandra sur Abell 2163 [71] sont en accord avec les observations
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de [101]. Des re´sultats obtenus pour Abell 1835 avec Chandra [114] et une e´tude sur un e´chan-
tillon d’amas de galaxies observe´s avec Chandra [3] sugge`rent aussi un profil de tempe´rature
plat dans les re´gions exte´rieures de l’amas. Un travail re´cent [102] base´ sur des donne´es XMM-
Newton d’Abell 1413 trouve des indications pour un profil de tempe´rature qui de´croit lentement
avec le rayon et confirme en ge´ne´ral les profils de matie`re noire pre´dits par les simulations nu-
me´riques base´s sur CDM ([84], [80]). Pour cette analyse la me´thode originale de Monte-Carlo
de´veloppe´e pour AWM7 [85] a e´te´ utilise´e avec quelques modifications pour mieux repre´senter
le profil de densite´ d’Abell 1413. Ce re´sultat renforce l’ide´e que la matie`re noire est “froide” 2.
Jusqu’a` pre´sent il existe peu d’e´tudes de´taille´es d’amas qui fournissent en plus des re´sultats
pre´cis pour des rayons au dela` de la moitie´ du rayon viriel. Dans quelques anne´es, quand il
y aura plus de profils de tempe´rature disponibles, une approche statistique donnera la re´ponse
sur les questions suivantes: a) y a-t-il un profil unique de la densite´ de matie`re noire jusqu’a`
grand rayon? et b) s’il existe, sa forme exacte fournira-t-elle, comme mentionne´ auparavant,
une information unique sur la nature de la matie`re noire?
2.3 La fraction de baryon dans les amas
Des simulations nume´riques cosmologiques sur la formation des structures et donc des amas
([135] et re´fe´rences cite´es) ont montre´ que les amas accre`tent toute sorte de matie`re sans tenir
compte de son origine (baryonique ou non-baryonique). Donc, on peut supposer que la fraction
de baryon dans un amas est e´gale a` la fraction de baryon dans l’Univers. La majeure partie des
baryons dans un amas se trouve dans le MIA. Ceci est base´ sur les e´tudes qui comparent la masse
totale des galaxies avec la masse totale du MIA (c.f. [7], [14]). Il est donc possible d’e´crire
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saires pour obtenir des re´sultats pre´cis sur 

m
. Dans l’analyse de AWM7 avec ROSAT [85] une
fraction de baryon de l’ordre de f
b
= 0:14   0:32 a e´te´ trouve´e, ce qui donne 

m
= 0:2   0:6.
´Evidemment des re´sultats plus re´cents obtenus avec des donne´es XMM-Newton donnent des
barres d’erreurs plus petites pour 

m
. Par exemple dans l’e´tude de XMM-Newton de l’amas
Abell 1835 [67] f
b
= 0:207  0:04 a e´te´ trouve´e, ce que donne 

m
= 0:4  0:1. Ce re´sultat est
en bon accord avec l’analyse de Abell 1413 base´e sur les donne´es XMM-Newton [102], qui ob-
tient e´galement f
b
 0:2. De plus, des re´sultats obtenus avec des donne´es Chandra [4] donnent
2. Des re´sultats re´cents de Chandra concernant l’amas proche Hydra A [31] sont e´galement en assez bon ac-
cord avec les re´sultats des simulations nume´riques base´es sur CDM. Une e´tude re´cente d’un amas a` z=0.33, EMSS
1358+6245, observe´ avec Chandra exclut de la matie`re noire auto-interagissant avec une surface effective d’inter-
action > 0:1cm2g 1 [5].
2.4. COMPARAISON DES ESTIMATIONS DE MASSE 27






, ce qui est en bon accord avec les re´sultats obtenus
avec XMM-Newton ainsi que celui obtenu pour AWM7 avec ROSAT .
2.4 Comparaison des estimations de masse
La connaissance de la masse totale est importante pour la de´termination de la fraction ba-
ryonique des amas et le calcul de 

m
. Pour la de´termination de la masse avec l’approche hy-
drostatique, il est ne´cessaire de supposer que les amas ont une syme´trie sphe´rique et qu’ils sont
dans un e´tat d’e´quilibre. Il est ne´cessaire de connaıˆtre la validite´ de ces hypothe`ses. Si elles sont
fausses, elles me`neront a` des re´sultats incorrects. Une approche efficace est de comparer les
re´sultats obtenus avec l’approche hydrostatique avec des re´sultats base´s sur d’autres me´thodes,
telle que l’approche utilisant les amas comme des lentilles gravitationnelles. Cette dernie`re ap-
proche a l’avantage d’eˆtre inde´pendante de l’e´tat dynamique de l’amas [42]. Dans l’approche de
lentille gravitationnelle la distorsion de l’image des galaxies derrie`re l’amas e´tudie´ peut eˆtre uti-
lise´e pour calculer la distribution de masse dans l’amas ([42] et re´fe´rences cite´es). On distingue
l’effet de lentille gravitationnelle fort ou` les galaxies sont de´forme´es pour devenir des arclets ou
des arcs tre`s longs et minces, et l’effet de lentille gravitationnelle faible. Dans ce dernier cas, il
n’est pas possible d’observer la distorsion d’une galaxie individuelle car le signal est trop faible.
Mais une approche statistique qui implique toutes les galaxies de fond et plus pre´cisement la
de´termination de leur ellipticite´ et leur orientation, permet de mesurer le signal et de de´terminer
la distribution de masse en conse´quence. L’effet de lentille gravitationnelle fort peut unique-
ment eˆtre observe´ au centre d’un amas, ou` la densite´ de masse et par conse´quent les effets de la
gravite´ sont importants. L’effet de lentille gravitationnelle faible peut eˆtre observe´ jusqu’a` des
rayons large et est uniquement limite´ par la taille et la qualite´ des images disponibles pour le
traitement des donne´es. Un facteur assez limitant pour les analyses utilisant l’effet de lentille
gravitationnelle faible sont les conditions difficiles de “seeing”, qui peuvent rendre impossible
la de´termination de l’orientation des galaxies. L’avantage de l’effet de lentille gravitationnelle
faible est qu’il ne requiert pas a priori un mode`le de la distribution de masse, comme c’est le
cas pour l’effet de lentille gravitationnelle fort. L’effet de lentille gravitationnelle faible permet
de reconstruire la distribution de la matie`re dans le plan du ciel en deux dimensions, ceci peut
eˆtre utilise´ pour tracer les sous-structures dans les amas de galaxies: par exemple deux maxima
dans la distribution de densite´ indiquent la pre´sence d’un deuxie`me amas et une possible fusion
des objets.
Pour comparer l’approche hydrostatique avec l’effet de lentille gravitationnelle faible deux
amas de galaxies ont e´te´ choisis: Abell 2218 [118], un amas de galaxies a` un redshift z=0.018
qui montre au centre les effets de lentille gravitationnelle forts, et Abell 2163 (z=0.201) [119]
qui est parmi les amas les plus chauds et donc les plus massifs connus aujourd’hui (kT=13 keV
- [6]). L’article sur Abell 2163 se trouve a` la fin de ce chapitre.
Pour l’analyse de l’effet de lentille gravitationnelle l’approche develope´e par Kaiser &
Squires [57] a e´te´ utilise´e, et pour l’approche hydrostatique la me´thode Monte-Carlo, de´ja` de´-
crite auparavant. Pour une comparaison de ces deux approches, il est ne´cessaire de projeter le
profil de masse obtenu par l’approche hydrostatique sur la ligne-de-vise´e (pour obtenir M()).
Les re´sultats de ces deux approches pour la de´termination de masse sont compatibles et sont en
bon accord dans les barres d’erreurs pour les deux amas, A2218 et A2163.
Pour A2163 plus spe´cifiquement les re´sultats base´s sur l’approche de lentille gravitation-
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nelle ont donne´ des masses plus basses que les masses obtenues avec l’approche hydrostatique.
Ceci peut eˆtre explique´ par la petite taille de l’image utilise´e pour l’analyse de lentille gravita-
tionnelle en comparaison avec la taille de l’amas. Les re´gions exte´rieures de l’amas n’ont pas pu
eˆtre prise en compte proprement 3. Pour corriger l’estimation de masse de cet effet les re´sultats
obtenus avec l’approche hydrostatique dans les re´gions exte´rieures ont e´te´ utilise´s. Apre`s cette
correction la masse de´termine´e avec l’effet de lentille gravitationnelle augmente d’un facteur
deux et les deux profils de masse sont en bon accord et montrent aussi des formes tre`s simi-
laires. ´Evidemment cette correction retire le caracte`re inde´pendant des deux me´thodes. Le fait
que la masse de lentille gravitationnelle non-corrige´e soit infe´rieure a` la masse obtenue avec les
rayons X est un argument en faveur du fait que la masse obtenue par l’approche hydrostatique ne
peut pas eˆtre beaucoup plus basse que la re´alite´. Il semble peu probable que la masse soit sous-




de l’ordre de 1. Ceci est rassurant quand on regarde l’e´tat dynamique de la re´gion centrale
de cet amas: la reconstruction de la masse obtenu avec l’effet de lentille gravitationnelle montre
plusieurs maxima, qui indiquent la fusion et plus pre´cise´ment la pre´sence d’un sous-groupe,
qui tre`s probablement a re´cemment traverse´ le cœur de l’amas principal. C’est dans ce genre
de sce´nario que les hypothe`ses d’e´quilibre hydrostatique et de syme´trie ne sont plus valables.
La masse obtenue avec l’approche hydrostatique diffe`re donc de la masse “re´elle” d’un facteur
deux [112].
La fraction baryonique obtenue pour A2163 est f
b










= 0:1   0:6. Si la masse totale de l’amas e´tait surestime´e d’un facteur
deux, ce qui pourrait eˆtre le cas lors d’une fusion de plusieurs amas, ceci impliquerait que la
fraction baryonique de´termine´e serait trop basse. Comme 

m






< 0:6 est une limite supe´rieure assez conservatrice.
Si, d’autre part, la masse totale base´e sur l’hypothe`se hydrostatique e´tait trop basse, f
b
serait
trop e´leve´e et en conse´quence 

m
trop bas. Mais ceci semble peu probable car dans ce cas-
la`, il est difficile d’imaginer que la masse obtenue avec l’effet de lentille gravitationnelle non
corrige´e soit d’un facteur deux infe´rieure a` la masse obtenue avec les rayons X. La masse
obtenue par l’effet de lentille serait alors biaise´e vers des valeurs extreˆmement basses, ce qui
n’est pas observe´ pour d’autres amas.
3. L’analyse par lentille gravitationnelle a besoin d’un anneau de controˆle, qui doit se trouver dans le champs de
vue (CDV) de l’image optique et qui devrait ide´alement eˆtre localise´ a` un rayon plus grand que la taille de l’amas,
car il faut supposer que cet anneau ne contient pas de masse. Pour illustration: dans le cas spe´cifique d’A2163 le
diame`tre de l’amas est d’environ 36 arcmin et le CDV de 7 arcmin. L’effet est ge´ne´rallement connu sous le nom
de “mass sheet degeneracy” .
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Chapitre 3
L’e´tat dynamique des amas de galaxies
3.1 Comment de´tecter et mesurer les sous-structures dans un
amas
Les amas sont des objets relativement jeunes et sont encore souvent dans le processus d’ac-
cre´tion de matie`re. Puisque les amas se forment par fusion avec d’autres structures plus petites,
beaucoup d’amas devraient montrer des sous-structures lie´es aux groupes et amas de galaxies
qui tombent sur l’amas principal.
Une question importante est comment de´tecter et comment quantifier la sous-structure pre´-
sente dans un amas. Un bon point de de´part est de regarder un amas relaxe´, dans lequel il n’y a
aucune trace de fusion. Cet amas pre´sente soit une syme´trie sphe´rique soit des signes d’ellipti-
cite´. L’e´mission X de cette source peut eˆtre bien repre´sente´e par un mode`le beta (voir chapitre
2) soit syme´trique soit elliptique (la forme elliptique du mode`le beta est pre´sente´e dans [86], qui
se trouve a` la fin de ce chapitre). Si un autre amas s’approche de cet amas relaxe´, il sera d’abord
de´tecte´ comme une deuxie`me composante car la sous-structure est encore loin du centre de
l’amas principal. Plus la sous-structure s’approche de l’amas principal, plus il sera difficile de
la conside´rer comme une deuxie`me composante, et a` un moment donne´, l’e´mission de l’amas
principal sera plus importante que l’e´mission de cette sous-structure. La conse´quence est que
la sous-structure ne montre plus un maximum local dans l’e´mission X mais que l’amas montre
seulement une e´longation dans la direction de la sous-structure. Un de´placement du centre des
isophotes sera perceptible: les isophotes avec une grande intensite´ sont centre´es au centre de
l’amas principal et les isophotes dans les re´gions plus exte´rieures montrent un de´placement de
leur centre dans la direction de la sous-structure. Il est tre`s difficile d’e´valuer l’impact de la sous-
structure qui tombe sur l’amas principal avec seulement le de´compte des isophotes exterieures,
car plusieurs parame`tres jouent un roˆle important: le rapport de masses entre sous-structure et
amas principal, la pente du profil de brillance de surface au centre (c.f. l’existence d’un courant
de refroidissement), et la position exacte de la sous-structure.
Une approche plus simple pour la de´tection des sous-structures dans les amas est de mo-
de´liser la composante principale et de la soustraire de l’observation. Les re´sidus indiquent des
sous-structures qui interagissent avec l’amas. Une telle approche a e´te´ de´veloppe´e dans l’e´tude
[86], ou` un mode`le beta elliptique a e´te´ ajuste´ a` l’image de l’amas, puis soustrait de l’obser-
vation. L’avantage d’un mode`le elliptique en comparaison d’un mode`le a` syme´trie sphe´rique
est que l’ellipticite´ intrinse`que d’un amas ne sera pas faussement identifie´e comme e´tant une
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sous-structure 1.
3.2 La sous-structure dans l’amas distant CL0016+16
CL0016+16, qui se trouve a` un redshift de z=0.55 est l’un des amas distants les plus e´tudie´s
aujourd’hui. Il semble eˆtre entoure´ par de grandes structures, comme d’autres amas ou groupes
de galaxies ainsi que par des filaments ([61], [29], [52]), similaires aux structures trouve´es au-
tour de l’amas Coma [133] (voir ci-dessous). La tempe´rature de CL0016+16 est kT = 8:2 keV,
et e´galement similaire a` la tempe´rature trouve´e pour Coma.
L’approche pour trouver des sous-structures applique´e aux donne´es ROSAT de CL0016+16
montre un re´sidu (l’article sur CL0016+16 se trouve a` la fin de ce chapitre). La question sui-
vante est de savoir si ce re´sidu est significatif ou non. La sous-structure n’est peut-eˆtre qu’une
fluctuation statistique lie´e a` la statistique limite´e de l’observation. Pour contraindre la realite´
physique de ce re´sidu une me´thode a e´te´ develope´e. Elle permet de de´terminer la probabilite´ de
realite´ sur la base d’une statistique de Poisson en utilisant un filtre gaussien. L’algorithme exact
se trouve dans l’annexe de l’article sur CL0016+16. La probabilite´ est calcule´e en prennant
en compte l’e´mission de l’amas principal ainsi que l’e´mission du fond. La me´thode applique´e
aux donne´es de CL0016+16 indique que le re´sidu est assez significatif (4 pour l’observation
du ROSAT/PSPC). La structure repre´sente un petit groupe de galaxies tombant sur l’amas. Ce
re´sultat est en bon accord avec une e´tude utilisant l’approche de lentille gravitationnelle faible
[116], qui montre aussi l’existence d’une sous-structure a` la meˆme position. Le groupe de ga-
laxies est tre`s petit compare´ a` l’amas principal, qui appartient avec une tempe´rature autour
de 8 keV a` la cate´gorie des amas chauds et tre`s massifs. Une estimation montre que la sous-
structure contribue a` moins de 5% a` la masse totale de CL0016+16. La sous-structure est donc
peu massive et n’a probablement pas un grand impact sur l’e´tat dynamique ge´ne´ral de l’amas
principal.
3.3 L’e´tat dynamique d’Abell 2218
CL0016+16 n’e´tait pas le seul amas sur lequel l’analyse des sous-structures a e´te´ aplique´e.
Elle a e´te´ e´galement utilise´e pour les observations ROSAT d’Abell 2218, un amas qui a de´ja` e´te´
pre´sente´ auparavant (voir chapitre 2).
A2218 est avec un redshift de z=0.18 plus proche que CL0016+16. C’est un des amas qui
montrent des arcs et arclets spectaculaires lie´s a` l’effet de lentille gravitationnelle ([96], [59],
[60]).
Avant notre analyse de cet amas, dont l’article se trouve a` la fin de ce chapitre [87], d’autres
analyses sur sa morphologie avaient e´te´ publie´es: dans l’approche de lentille gravitationnelle
faible par [118] plusieurs maxima dans la distribution en densite´ ont e´te´ mis en e´vidence. Dans
1. La formation des amas est domine´e au de´but par le processus de relaxation violente [66]. Dans ce processus
le potentiel gravitationnel est une fonction du temps et l’e´nergie totale d’une particule change aussi avec le temps.
L’e´chelle de temps de la relaxation violente est de l’ordre du temps ne´cessaire au son pour traverser l’amas (autour
de 109 anne´es). Ce processus est beaucoup plus rapide que la collision entre deux ou plusieurs particules. Comme
les e´carts initiaux a` la syme´trie sphe´rique sont uniquement efface´s par des collisions de particules qui ont besoin de
beaucoup de temps, ceci explique pourquoi un grand nombre des amas montre des signes d’ellipticite´ en absence
de sous-structure mesurable.
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un travail base´ sur des donne´es optiques d’abord pre´sente´ par [62], [46] ont trouve´ des e´vidences
d’une morphologie bimodale de l’amas. De plus, dans une e´tude des donne´es ROSAT/HRI, [68]
a montre´ que la partie centrale de l’amas peut eˆtre re´solue en plusieurs composantes, qui sont
soit lie´es a` une fusion, soit lie´es a` l’effet de lentille gravitationnelle.
L’approche base´e sur les re´sidus a e´te´ applique´e aux observations ROSAT d’A2218 de la
meˆme manie`re que dans le cas de CL0016+16. La carte des re´sidus n’est pas adapte´e pour
de´terminer les structures centrales a` petite e´chelle, mais elle se re´ve`le plus efficace pour trouver
des structures plus grandes, tel que des sous-amas. Donc, ce travail est comple´mentaire au travail
de [68] de´ja` mentionne´, qui s’est concentre´ sur la partie centrale. L’analyse des re´sidus montre
plusieurs re´sidus significatifs avec une composante principale a` l’est et deux composantes moins
importantes au sud-est. La sous-structure la plus importante est en bon accord avec un maximum
trouve´ dans l’analyse par lentille gravitationnelle [118]. Il ne peut pas non plus eˆtre exclu qu’il
existe une contamination d’une galaxie spirale, qui se trouve sur la ligne de vise´e.
La carte des re´sidus montre des indications fortes que la sous-structure importante de l’est
tombe sur l’amas principal: les iso-contours sont comprime´s dans la direction du centre de
l’amas, et dans la direction oppose´e les contours sont e´tale´s. Cette structure qui ressemble un
peu a` une come`te peut eˆtre cause´e par l’effet d’e´pluchage par la pression dynamique quand le
gaz de la sous-structure “ressent” la pression du MIA de l’amas principal. Les galaxies qui se
trouvent a` la meˆme position que la sous-structure dans l’est ont une vitesse moyenne, qui montre
une diffe´rence de 2000–3000 km/s compare´e a` la vitesse de l’amas principal. 2000-3000 km/s
sont des vitesses typiques rencontre´es dans les fusions avance´es d’amas [111].
Pour de´terminer l’impact de la sous-structure sur l’e´tat dynamique de l’amas principal le
rapport de flux entre la sous-structure principale et l’amas principal est calcule´. Il s’ave`re que
uniquement 4% du flux total provient de la sous-structure. Ceci indique, comme de´ja` trouve´
pour CL0016+16, que la sous-structure n’est pas tre`s importante et qu’il est tre`s improbable
qu’elle ait un impact majeur sur l’e´tat dynamique de l’amas principal.
3.4 L’amas Coma observe´ avec XMM-Newton
Le MIA e´mettant en X est un traceur ide´al pour e´tudier l’e´tat dynamique des amas. Dans la
phase de fusion le MIA est chauffe´ localement a` des tempe´ratures e´leve´es graˆce aux ondes de
choc ou par l’effet de compression. Les variations de tempe´rature peuvent eˆtre observe´es en X
par la spectro-imagerie.
L’amas Coma (z=0.023) est l’un des amas les plus massifs de notre voisinage. Comme
pre´dit par la the´orie de formation des structures, cet amas se trouve au croisement de plusieurs
filaments (c.f. [51]),
L’amas Coma a e´te´ observe´ par XMM-Newton en mode mosaı¨que, car sa taille est plus
grande que le champ de vue de XMM-Newton [20], [9]. Pour trouver les sous-structures dans
cet amas nous ajustons, comme avant, un mode`le beta elliptique aux donne´es 2, qui est ensuite
soustrait de l’image de l’amas. La probabilite´ de realite´ physique des structures restantes est
ensuite calcule´e. Comme XMM-Newton posse`de une re´solution spectrale supe´rieure a` celle de
ROSAT et e´galement une couverture spectrale plus large, il est aussi possible de cre´er la carte
de rapport de durete´ spectrale 3 qui est un indicateur des variations de la tempe´rature. La com-
2. les valeurs des parame`tres du mode`le beta sont montre´es dans l’article [93] qui se trouve a` la fin de ce chapitre
3. Pour le rapport de durete´ l’image obtenue dans la bande d’e´nergie 2–5 keV est divise´e par l’image obtenue
32 CHAPITRE 3. L’ ´ETAT DYNAMIQUE DES AMAS DE GALAXIES
binaison de la carte de re´sidus avec la carte de rapport de durete´ permet de contraindre encore
mieux contraindre l’e´tat dynamique dans les amas de galaxies.
Les re´sultats obtenus avec l’approche des re´sidus sont pre´sente´s ci-dessous. Les articles
correspondants se trouvent a` la fin de ce chapitre:
– l’e´mission e´tendue du sous-groupe lie´ a` NGC 4839: NGC 4839 est un groupe de
galaxies, qui est localise´ dans le sud-ouest de l’amas Coma a` une distance d’environ
1.6 Mpc. L’e´mission X distincte connecte´e a` ce groupe a e´te´ d’abord de´tecte´e avec les
donne´es ROSAT [134]. `A un certain moment dans le passe´ est apparue une controverse
sur la trajectoire de ce groupe de galaxies. Les premie`res e´tudes ont conclu que le groupe
entame sa premie`re approche de l’amas Coma. Une analyse plus tardive par [22] a conclu
que le sous groupe avait de´ja` traverse´ le centre de l’amas et en fait s’e´loigne en ce moment
de l’amas. Cette analyse e´tait base´e sur des simulations hydrodynamiques.
Dans une e´tude encore plus re´cente [92] le sce´nario de la premie`re approche du sous-
groupe vers l’amas a e´te´ confirme´e. Ce travail e´tait base´ sur des nouvelles donne´es XMM-
Newton . Il a e´te´ de´montre´ que le MIA lie´ au groupe e´tait de´place´ par rapport a` la galaxie
dominante de ce groupe, NGC 4839. Le gaz se trouve plus loin de l’amas principal que
les galaxies du groupe. Ce de´placement peut eˆtre uniquement explique´ par l’e´pluchage
par la pression dynamique, qui agit moins sur les galaxies et plus sur le MIA, qui posse`de
un volume plus grand et une densite´ beaucoup moins e´leve´e que celle des galaxies. Il
a e´te´ possible de calculer le de´placement du gaz des galaxies par un calcul dynamique
simple qui correspond a` la fusion avec un parame`tre d’impact nul du sous groupe sur
l’amas. De plus la distribution en tempe´rature autour de la galaxie NGC 4839 elle-meˆme
est en bon accord avec le comportement des galaxies e´tudie´es dans les simulations hy-
drodynamiques, qui tombent sur un amas de galaxies et qui rencontrent le MIA de cet
amas [121]. Les re´sultats confirment que le groupe de galaxies autour de NGC 4839 est
dans son premier rapprochement de l’amas, et non pas qu’il s’e´loigne de Coma comme
pre´dit par [22]. Le groupe de galaxies autour de NGC 4839 n’est pas tre`s grand compare´
a` l’amas Coma. Le groupe contribue uniquement de quelques pour cent a` la masse totale
de Coma.
– une structure significative a` l’ouest a e´te´ trouve´e dans l’analyse des sous-structures.
Elle est localise´e entre le centre du Coma et NGC 4839 (a` une distance de 0.9 Mpc
du centre de Coma). La structure est allonge´e dans la direction nord-sud avec une taille
d’environ 50 arcmin dans cette direction, qui correspond a` une taille physique de 1.7 Mpc.
La largeur de cette structure dans la direction est-ouest est de 20 arcmin ou 0.6 Mpc. La
re´gion entre cette structure, et le centre du Coma est plus chaude que la tempe´rature
moyenne de l’amas (cette re´gion montre des tempe´ratures supe´rieures a` 10 keV, bien que
la tempe´rature moyenne de Coma soit de 8 keV) et sugge`re qu’elle est chauffe´e par les
effets de compression cre´e´s par la sous-structure sur sa trajectoire qui l’ame`ne vers le
centre de l’amas. Il est tre`s probable que cette structure ait une trajectoire tre`s similaire
a` celle du groupe autour de NGC 4839, la premie`re e´tant de´ja` plus proche du centre de
Coma.
La structure est tre`s de´forme´e et rend la de´termination de sa masse tre`s difficile. Elle
vient tre`s probablement du meˆme filament que le sous groupe autour de NGC 4839. Ce
dans la bande d’e´nergie 0.5–2.0 keV. Le fond observationnel est d’abord soustrait de ces deux images.
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filament relie l’amas Coma avec un autre amas de galaxies, Abell 1367, qui se trouve
dans le sud-ouest de Coma. Supposant que cette structure est similaire au sous-groupe de
NGC 4839, elle ne contribue aussi qu’a` quelques pour cent de la masse totale de Coma.
– un re´sidu en forme de filament dans l’est de l’amas: Le gaz dans cette re´gion autour
des galaxies NGC 4911 et NGC 4921 est plus froid que la moyenne de Coma. Un re´sidu
de forme similaire a` la meˆme position a e´te´ de´ja` trouve´ par [127] dans une analyse par
ondelettes des donne´es ROSAT . La structure est e´tale´e en direction est-ouest et courbe´e
vers le nord a` son extre´mite´ est. Une analyse de la trajectoire de cette structure dans Coma
indique qu’elle ne tombe pas directement sur le centre de l’amas, mais qu’elle se de´place
dans une direction nord-est (pour de´tails voir [93]).
La longueur projete´e de cette structure filamentaire est de l’ordre de 28 arcmin (qui cor-
respond a` 1 Mpc) et la largeur de l’ordre de 6 arcmin (200 kpc). La tempe´rature dans cette
structure est estime´e autour de 1 keV, soit une tempe´rature projete´e de cette re´gion autour
de 6 keV. La masse de gaz dans cette structure filamentaire est de l’ordre de quelques 1011
M

. Supposant une fraction de gaz de 10% la masse totale de cette structure devrait eˆtre
de quelques 1012 M

. Ceci n’est pas tre`s important compare´ a` la masse totale de Coma
(autour de 1015 M

).
– un exce`s d’e´mission central, qui est lie´ au potentiel gravitationnel des deux galaxies
centrales, NGC 4874 et NGC 4889. Une e´tude de´taille´e de cette re´gion a e´te´ pre´sente´e
par [130] base´e sur des donne´es Chandra .
3.5 Re´sume´ sur les e´tudes des sous-structure dans les amas
Dans ce chapitre des e´tudes sur trois amas de galaxies diffe´rents ont e´te´ discute´es, CL0016+16,
un amas distant a` z=0.55, A2218 a` un redshift z=0.18, et l’amas proche tre`s connu Coma
(z=0.02). Pour chaque amas des indications de la pre´sence de sous-structures ont e´te´ trou-
ve´es. Malgre´ leur caracte`re statistiquement significatif, les masses calcule´es dans ces structures
contribuent uniquement a` quelques pour cent de la masse totale de l’amas. Ceci indique que
les structures ont un impact limite´ sur l’e´tat dynamique de l’amas principal et que les amas
dans leur globalite´ sont proches d’un e´tat d’e´quilibre hydrostatique. Ce fait est tre`s important et
rassurant pour la de´termination de masse et l’estimation de la fraction baryonique des amas ba-
se´es sur l’approche hydrostatique, qui suppose que les amas sont dans un e´tat d’e´quilibre (voir
chapitre 2).
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Chapitre 4
Les amas de galaxies distants
Observer les amas de galaxies lointains est important pour e´tudier l’e´volution des structures
(voir aussi chapitre 5). Les amas de galaxies lointains sont plus jeunes que les amas proches, et
permettent donc l’observation des amas a` des e´poques diffe´rentes.
Une question inte´ressante est par exemple si les amas distants montrent plus de sous-structures
que les amas proches. La connaissance de la quantite´ et de la signifiance des sous-structures
dans les amas en fonction du redshift peut donner des informations importantes sur l’e´volution
de la formation des structures.
Des simulations nume´riques ([135] et re´fe´rences cite´es) ont montre´ que les amas accre`tent
toute sorte de matie`re, la matie`re noire et la matie`re visible ou baryonique. Il est donc attendu
que la fraction de baryons dans les amas soit similaire a` celle que l’on trouve dans l’Univers en
moyenne et qu’elle soit inde´pendante du redshift. Si les effets non-gravitationnels sont ne´gli-
geables dans les amas (voir aussi chapitre 5) tous les amas devraient donc avoir la meˆme fraction
baryonique. Puisque la de´termination de la fraction de gaz ou baryonique 1 est sensible aux pa-
rame`tres cosmologiques, il est inversement possible de calibrer les parame`tres cosmologiques
en imposant que la fraction de baryons reste constante avec le redshift. A titre d’exemple: si les
amas montrent une de´croissance de la fraction baryonique avec le redshift, ceci indique que les
amas sont en fait plus e´loigne´s que suppose´ dans la cosmologie choisie. Supposer une valeur




tances calcule´es plus e´leve´es, qui me`nent a` des fractions baryoniques plus e´leve´es. Inversement
si la fraction baryonique augmente avec le redshift, ceci indique que les amas distants sont en




diminuer ou annuler l’effet d’augmentation de fraction baryonique. La mesure des fractions ba-
ryoniques pour la de´termination des parame`tres cosmologiques e´tait de´ja` de´montre´e par [97].
Le proble`me avec cette approche est, qu’il faut des mesures tre`s pre´cises, pour les tempe´ratures
et pour les brillances de surface des amas.
Comme les amas de galaxies a` grand redshift sont tre`s distants ils sont moins brillants et les
observations des amas a` grand z souffrent souvent d’une statistique de photons assez limite´e. Il
est donc important d’adapter et de cre´er des outils pour la re´duction des donne´es pour des ob-
servations avec un rapport signal a` bruit faible afin d’assurer l’extraction de toute l’information
disponible.
Mais il ne s’agit pas seulement de la statistique, qui limite les observations des amas dis-
tants. Les amas distants apparaissent beaucoup plus petits dans le ciel que les amas proches. La
1. Le MIA est le constituent principal des baryons dans un amas. Voir aussi chapitre 2.
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re´solution spatiale devient donc importante. A titre d’exemple, le ROSAT/HRI et XMM-Newton
fournissent une re´solution spatiale de l’ordre de quelques (4-6) arcsec (FWHM). A un redshift
de z=0.01 ceci correspond a` une taille physique de 1–2 kpc (sur la base d’un univers Einstein-
de-Sitter avec H
0
= 50km/s/Mpc). A un redshift de z=1, ceci correspond a` 40-50 kpc. Donc, il
faut prendre en compte que les te´lescopes X brouillent les observations des amas distants et il
est selon les performances du te´lescope X, ne´cessaire d’appliquer des corrections. Un profil de
brillance de surface convolue´ avec une “point spread function” -PSF montre un rayon de cœur
plus grand que le profil d’origine non-convolue´. Si le rayon de cœur intrinse`que de l’amas est
grand compare´ a` la PSF, l’effet de brouillage est ne´gligeable. Par contre si le rayon de cœur
est du meˆme ordre de grandeur que la re´solution spatiale, l’effet de brouillage peut-eˆtre extreˆ-
mement important. En conse´quence un ajustement d’un mode`le beta applique´ a` un profil de
brillance de surface qui ne prend pas en compte l’effet de la PSF fournit des valeurs pour r
c
et  plus e´leve´es. Un calcul de masse base´ sur les valeurs de r
c
et  a pour conse´quence que
la masse est surestime´e car elle est directement proportionnelle a` la valeur de  (– voir aussi
chapitre 2.).
En re´sume´: les amas distants sont des sources tre`s inte´ressantes pour de´terminer les para-
me`tres cosmologiques et pour e´tudier l’e´volution de la formation des structures. Ne´anmoins,
l’extraction de parame`tres physiques des observations X des amas distants est souvent difficile
a` cause d’une statistique limite´e ainsi qu’une re´solution spatiale souvent insuffisante.
Par la suite l’e´tude de deux amas distants est montre´e, elle re´pond aux proble`mes pre´sente´s
ci-dessus. Les deux articles correspondants se trouvent a` la fin de ce chapitre. Les deux e´tudes
sont base´es sur les donne´es ROSAT/HRI.
4.1 3C295 un amas avec courant de refroidissement a` z=0.46
L’amas de galaxies 3C295 (z=0.46), connu aussi sous le nom CL1409+526, est un exemple
d’amas qui a dans son centre une source radio intense.
3C295 est un amas bien e´tudie´, qui fait par exemple partie d’une analyse de l’effet de lentille
gravitationnelle faible base´e sur 12 amas de galaxies observe´s avec le Hubble Space Telescope
[116]. Dans une e´tude sur l’e´volution de la relation entre luminosite´ X (L
X
) et tempe´rature, [82]
la tempe´rature a e´te´ de´termine´e a` kT = 7:1+2:1
 1:3
keV; un re´sultat qui est en assez bon accord
avec des re´sultats plus re´cents par [2] base´s sur les donne´es Chandra .
Dans un travail par [88], qui se trouve a` la fin de ce chapitre, la dynamique de cet amas a e´te´
e´tudie´e avec les donne´es ROSAT/HRI. Des mode`les beta sphe´rique et elliptique ont e´te´ ajuste´s
aux donne´es de l’amas.
Comme l’amas est assez distant, sa taille est petite et les effets de la PSF jouent un roˆle
important. Afin de corriger de cet effet, la PSF du ROSAT/HRI e´tait prise en compte pour
l’ajustement du mode`le elliptique 2: dans un processus ite´ratif pour trouver les meilleurs pa-
rame`tres de l’ajustement chaque mode`le est convolue´ avec la PSF et est ensuite compare´ aux
donne´es. Cette approche permet d’obtenir les meilleurs re´sultats en prenant en compte les effets
de la PSF.
Pour l’estimation des barres d’erreur du mode`le elliptique, une me´thode Monte-Carlo est
applique´e: apre`s avoir obtenu les re´sultats pour l’ajustement, du bruit de type Poisson est rajoute´
a` l’image dans un processus ale´atoire. Sur la nouvelle image obtenue l’ajustement du mode`le
2. Pour l’e´tude de 3C295 l’ajustement du mode`le beta e´tait modifie´
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elliptique est encore une fois applique´ en prenant en compte les effets de la PSF. De cette
manie`re 100 images et ajustements ont e´te´ re´alise´s prenant en compte la statistique de Poisson
et la PSF. La dispersion de tous les parame`tres du mode`le est calcule´e et la de´viation standard
de´termine´e est utilise´e comme barre d’erreur correspondant a` 1 3. Les effets de la PSF dans
le cas de 3C295 ne sont pas uniquement importants a` cause de la petite taille de l’amas mais
e´galement parce que l’e´mission X au centre est tre`s pique´e. Le profil est typique pour un amas
qui posse`de un courant de refroidissement au centre. On parle de la pre´sence d’un courant de
refroidissement quand le temps de refroidissement du MIA (a` cause du rayonnement X) est
suffisamment petit pour qu’il ne puisse plus eˆtre ne´glige´ (pour une introduction aux courants de
refroidissement voir [37]). Pour 3C 295 un temps de refroidissement de l’ordre de 109 anne´es
a e´te´ de´termine´ au centre. L’aˆge de cet amas a` ce redshift est a` peu pre`s 8  109 anne´es. La
perte d’e´nergie par rayonnement est donc importante et un apport en energie doit la compenser
pour e´viter un effondrement. Supposant que la conduction thermique est largement supprime´e
dans les amas a` cause de la pre´sence de champs magne´tiques [28] 4 et la non-existence d’un
chauffage lie´ a` un noyau actif de galaxie, des accre´tions de masse de l’ordre de _M = 600
M

/y sont ne´cessaires pour compenser la perte d’e´nergie par rayonnement 5. Cette valeur est
fortement de´pendante de la pente du profil de brillance de surface au centre. Pour de´terminer la
forme correcte de ce profil, il est encore une fois important de prendre en compte les effets de
la PSF.
L’amas de galaxies 3C295 semble, comme beaucoup d’autres amas avec un courant de
refroidissement, eˆtre dans un e´tat dynamique relaxe´: en soustrayant un mode`le elliptique ajuste´
aux donne´es de l’amas il n’y a pas de traces de re´sidus importants, qui pourraient eˆtre interpre´te´s
comme des sous-structures 6.






, qui est en bon accord avec des valeurs typiques trouve´es pour les amas proches (f
b
=
20:1 1:6% [8]). Malheureusement a` cause des barres d’erreurs assez grandes il n’est pas pos-
sible de poser des contraintes sur les parame`tres cosmologiques tire´s de la fraction baryonique
de l’amas, comme de´crit auparavant. Malgre´ ceci, la fraction baryonique e´leve´e, est en soi une
3. Il n’est pas possible de calculer les barres d’erreurs avec la me´thode 2 directement dans ce cas, car les
incertitudes pour chaque pixel ne sont pas distribue´es d’une manie`re Gaussienne et souvent ont une valeur e´gale a`
ze´ro. Pour plus de de´tails veuillez regarder l’article a` la fin de ce chapitre
4. La conduction thermique est re´alise´e par les e´lectrons. Si a` cause de la pre´sence de champs magne´tiques les
e´lectrons ne peuvent pas bouger librement, la conduction thermique peut eˆtre supprime´e comple`tement.
5. Des mode`les de courant de refroidissement avant le lancement de XMM-Newton et Chandra ont pre´dit la
pre´sence d’un gaz multiphase avec des tempe´ratures au-dessous de 1 keV jusqu’a` des tempe´ratures comme on les
trouve dans des parties exte´rieures des amas, qui peuvent eˆtre de 10 keV. L’e´mission thermique au-dessous de 2 keV
est domine´e par les raies. Contrairement aux anciens te´lescopes X, qui n’ont pas fourni une re´solution spectrale
suffisante pour re´soudre ces raies, le RGS a` bord de XMM-Newton posse`de la re´solution spectrale ne´cessaire pour
mesurer la pre´sence de ce gaz “froid”. Les observations XMM-Newton des amas Abell 1835 [99], Abell 1795 [123],
ainsi qu’Abell S 1101 [56] ont re´cemment montre´ que les mode`les propose´s dans le passe´ ne sont pas valables.
Un travail encore plus re´cent [100] pre´sente une e´tude base´e sur 14 amas, ayant un courant de refroidissement au
centre, observe´s avec le RGS. Cette analyse confirme les re´sultats obtenus avant: la pre´sence d’un gaz a` 2 keV est
confirme´e mais aucune trace d’un gaz a` des tempe´ratures au-dessous de 1-2 keV n’a pu eˆtre trouve´e. Une e´tude sur
M87, le centre de l’amas Virgo, donne des re´sultats qualitativement similaires [109]. De plus les analyses base´es
sur XMM-Newton EPIC ont trouve´ que la tempe´rature du gaz de´croıˆt rapidement vers le centre. Le MIA semble
eˆtre isotherme a` un rayon donne´ et ne montre aucune indication de la pre´sence d’un gaz multiphase [75], [79].
6. Dans un travail recent base´ sur Chandra [2] montre que les lobes de la source radio dans l’amas interagissent
avec le MIA sur une e´chelle de quelques secondes d’arc. Ce phe´nome`ne ne pre´sente pas de sous-structures a` grande
e´chelle qui indiqueraient une fusionn.
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forte indication pour une valeur basse de 

m
, comme de´ja` de´montre´ au chapitre 2.
4.2 MS1054-03 un amas lumineux a` z=0.83
MS1054-03 est l’amas le plus distant qui a e´te´ de´tecte´ dans le Einstein Medium Sensitivity
Survey (EMSS-[45]) a` un redshift de z=0.83. Il fait partie des rares amas tre`s distants qui ont




keV ([34], – obtenue avec ASCA), ce qui indique que l’amas est tre`s massif.
Ce fait est confirme´ par la de´tection d’un signal fort de lentille gravitationnelle qui a e´te´ trouve´
dans la direction de l’amas [65].
Une premie`re e´tude de cet amas [34] avec les donne´es du ROSAT/HRI d’une dure´e de 120 ks
a conclu que la morphologie de cet amas est tre`s complexe: le maximum en X est loin du centre
suppose´, ou` se trouvent les galaxies les plus brillantes. Dans une re´analyse de ces donne´es en
rajoutant 70 ks de temps de pose, l’e´tat dynamique de MS1054 e´tait encore une fois e´tudie´ [90]
(voir aussi l’article a` la fin de ce chapitre). Dans cette analyse une me´thode par ondelettes a e´te´
applique´e aux donne´es de l’amas et le re´sultat obtenu e´tait que MS1054 est tre`s probablement
dans une phase de fusion. Le maximum trouve´ dans les rayons X, de´cale´ du centre de l’amas
est le centre d’une sous-structure qui tombe sur l’amas principal. Le centre de l’amas lui-meˆme
est tre`s proche de la position des galaxies les plus lumineuses de l’amas. La sous-structure
contribue a` 10% du flux total de l’amas. Ceci est petit, mais plus e´leve´ que les valeurs trouve´es
pour les sous-structures de´tecte´es dans les amas proches comme Coma ou Abell 2218.
Dans une e´tude base´e sur les donne´es Chandra [55], le sce´nario de fusionnement propose´
par [90] a e´te´ confirme´.
Dans l’e´tude de [90] sur l’amas MS1054 la fraction baryonique e´tait aussi estime´e. Pour
cela la masse totale e´tait calcule´e, a` partir de l’estimation de la tempe´rature avec ASCA ([34])
et des ajustements du mode`le beta sphe´rique et elliptique prennant en compte les effets de la
PSF. La fraction de gaz obtenue est f
g








= 1 n’est pas la valeur correcte. Une tempe´rature e´leve´e au-dessus de 10 keV e´tait
re´cemment confirme´e par [55] avec des donne´es Chandra . En utilisant 

m
= 0:3 et  = 0:7
au lieu de 

m
= 1 la fraction de gaz augmente par un facteur 1.5 et donne f
g
= 21%, ce qui est
en bon accord avec les re´sultats obtenus pour les amas proches avec f
g
= 20:1  1:6% [8].
L’interpre´tation de nos re´sultats est que nous vivons tre`s probablement dans un Univers de
faible densite´ avec une constante cosmologique non nulle en accord avec d’autres observations
(par exemple de Supernovæ type Ia – [98]).
4.3 Les amas massifs et distants et la valeur de 

m




ce parame`tre de densite´ de l’univers est faible, plus il existe d’amas massifs a` grand redshift.
Comme l’e´mission X du MIA est fortement couple´e a` la masse totale de l’amas, la recherche
des amas massifs dans le domaine des X est une approche naturelle pour la de´termination de
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< 1 (voir par exemple [18]).




Pour l’utilisation de cette me´thode qui aide a` la de´termination de

m
il est ne´cessaire de bien
connaıˆtre la masse des amas distants base´e sur une bonne estimation de la tempe´rature obtenue
avec les donne´es X. Avec les anciens observatoires X, tel que ASCA , il e´tait extreˆment difficile
de de´terminer la tempe´rature des amas distants a` cause d’une sensibilite´ et d’une re´solution
spatiale limite´es produisant une confusion de sources et introduisant des biais dans l’estimation
de la tempe´rature.
Re´cemment un grand nombre de nouveaux re´sultats ont e´te´ publie´s sur les amas distants
observe´s avec Chandra : trois amas distants dans le champs du Lynx ont e´te´ observe´s, avec
deux de ces trois amas a` un redshift plus grand que z=1 [120].
Dans une e´tude de [47] base´e sur des donne´es XMM-Newton du Lockman Hole [48] un
amas distant (z=1.26) a pu eˆtre analyse´. L’amas montre une morphologie clairement bimodale.
Ceci sugge`re que les amas au dela` de z=1 posse`dent des sous-structures importantes et qu’ils
sont donc dans un processus de formation.
L’amas le plus distant qui a e´te´ de´tecte´ en X comme une source e´tendue jusqu’a` pre´sent est
l’amas autour de la source radio 3C294 a` z=1.8, qui a e´te´ observe´ avec Chandra [38].
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Chapitre 5
L’auto-similarite´ des amas et ses
implications
5.1 L’auto-similarite´ dans le domaine des X
Les amas se forment a` partir de perturbations de densite´ initiales. Si on suppose que ces
perturbations ont une sur-densite´ constante 1, on peut e´crire: M=R3 = const, ou M / R3 (M
est la masse d’un amas et R son rayon). De plus, il est possible d’appliquer le the´ore`me du
viriel, qui donne M / RT . Prenant en compte M / R3, on obtient: M / T 3=2 et R / T 1=2 (T
est la tempe´rature du MIA). Il faut e´galement prendre en compte l’e´volution due au de´calage









Ceci de´crit le sce´nario le plus simple pour la formation des amas et implique que les amas
chauds sont plus massifs et plus grands que les amas froids. Une question importante est de
savoir si ces lois d’e´chelle sont effectivement verifie´es par l’observation des amas de galaxies.
La re´ponse confirmera ou contredira le sce´nario actuel de formation des amas.
Dans l’e´tude de [89], qui se trouve a` la fin de ce chapitre, un e´chantillon d’amas proches
(0:04 < z < 0:06) observe´s avec ROSAT a e´te´ e´tudie´. L’e´chantillon se constitue d’amas carac-
te´rise´s par des tempe´ratures entre 3.5–10 keV. En trac¸ant les profils de brillance de surface de
ces amas en fonction de leur taille physique, il a e´te´ trouve´ qu’au dela` de r > 0:2R, les profils
montrent une similarite´ remarquable 2. Pour les re´gions centrales (r < 0:2R), une grande dis-
persion des profils est observe´e, celle-ci est lie´e a` la pre´sence d’un courant de refroidissement
au centre de certains amas.
En normalisant le rayon physique au rayon viriel (voir equ.5.2) et en convertissant les profils
de brillance de surface en mesure d’e´mission 3, nous trouvons une auto-similarite´ encore plus
1. Sur-densite´= =, ou`  est la densite´ de la perturbation et  la densite´ critique de l’univers
2. R est le rayon qui entoure la sur-densite´  = 200. Ce rayon a e´te´ choisi parce qu’il inclut toute la re´gion de
l’amas en e´quilibre. Ceci est base´ sur les simulations hydrodynamiques des amas de galaxies. Les re´gions au-dela`
de ce rayon ne peuvent pas eˆtre conside´re´es a` l’e´quilibre a` cause de l’accre´tion de mate´riel.
3. La mesure d’e´mission est la densite´ du gaz au carre´ inte´gre´e sur la ligne de vise´e.
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importante.
Les profils de mesure d’e´mission tracent le potentiel gravitationnel et la distribution de la
masse dans l’amas qui est domine´e par la matie`re noire. L’auto-similarite´ des profils implique
e´galement que les profils de la matie`re noire dans les amas ont des formes similaires, comme
pre´dit par des simulations nume´riques base´ sur CDM [84], [80].
L’auto-similarite´ sugge`re fortement que la the´orie simple de la formation de structure est
valable.
En plus de l’e´tude sur l’auto-similarite´, des mode`les de type beta ont e´te´ ajuste´s aux profils
de brillances et une corre´lation tre`s e´troite entre les deux parame`tres d’ajustement a pu eˆtre
identifie´e: le parame`tre de pente  et le rayon de cœur r
c











= 0:61 et r
s
= 1020 kpc. Il de´coule de cette relation que les profils de masse
dans les amas de l’e´chantillon montrent une dispersion minimale a` un rayon de r = 0:3R. Le
fait que la dispersion soit minimale a` cette valeur du rayon est uniquement lie´ au mode`le beta:
le mode`le beta est uniquement une description possible de la distribution du MIA. La relation
entre les parame`tres indique que le profil “re´el” posse`de uniquement un seul parame`tre libre et
non deux, comme suppose´ dans le cas du mode`le beta.
Cette e´tude est en accord avec des travaux effectue´s par d’autres auteurs, comme par exemple
[76], qui ont regarde´ la relation entre la taille et la tempe´rature des amas ou [128] qui ont exa-
mine´ la pente des profils X dans les re´gions exte´rieures des amas.
5.2 L’auto-similarite´ et la relation L
X
  T
L’auto-similarite´ des amas pre´dit e´galement une relation entre L
X
et T , qui peut eˆtre e´crite
de la fac¸on suivante:
L
X







(T ) est la fonction de refroidissement, dont une approximation dans notre gamme de tem-
pe´ratures de quelques keV est (T ) / T 1=2. Q(T ) est un facteur de forme, qui de´pend uni-
quement de la forme des profils du MIA. L’auto-similarite´ donne Q(T ) =const. . Il est nor-




















. Cependant, la relation L
X




3 ([8]), et montre une dispersion faible qui exclut comple`tement la relation pre´dite.




3 de l’autre coˆte´? Re´pondre a` cette question e´tait le but d’une e´tude [91], qui se trouve
a` la fin de ce chapitre et qui est pre´sente´e maintenant.
Dans le cas auto-similaire il est possible d’e´crire la relation entre la mesure d’e´mission (la
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Ceci peut eˆtre interpre´te´ de la manie`re suivante: pour un rayon donne´ et normalise´ au rayon
viriel – de´fini en equ.5.2 – tous les profils de mesure d’e´mission des amas devraient donner:
EM / T
1=2
. Ceci peut eˆtre ve´rifie´ avec l’e´chantillon d’amas de´ja` pre´sente´ en [89]. Il est pos-
sible de tracer les mesures d’e´mission divise´es par T 1=2 a` un rayon donne´ en fonction de la
tempe´rature. Une courbe plate impliquerait que EM / T 1=2 est tout a` fait valable, par contre,
s’il existe une autre de´pendance, la courbe ne devrait pas eˆtre plate. Pour r = 0:3R la rela-
tion EM=T 1=2 / T a e´te´ mise en e´vidence, et non pas, EM=T 1=2=const. comme pre´dit. Il
est important de savoir si cette relation est uniquement valable a` un rayon donne´, dans notre
cas r = 0:3R, ou si elle est inde´pendante du rayon. C’est pourquoi tous les profils de mesure
d’e´mission, divise´s par T 1=2, sont trace´s en fonction du rayon normalise´ au rayon viriel, et e´ga-
lement les meˆmes profils divise´s par T 3=2 au lieu de T 1=2. Les profils divise´s par T 3=2 montrent
une dispersion de 20%, re´duite d’un facteur deux par rapport aux profils divise´s par T 1=2 (dis-
persion 40%). Le re´sultat peut eˆtre interpre´te´ de la manie`re suivante: EM / T 3=2 est correcte
et non pas EM / T 1=2. En regardant equ5.5, il y a deux possibilite´s: la relation M
gaz
  T
ou la relation R   T ne correspond pas aux predictions. Une e´tude re´cente de [36] montre que
R / T








. Ce re´sultat est en bon accord avec d’autres re´sultats tel que [77], qui ont
regarde´ les proprie´te´s lie´es au domaine X base´es sur un e´chantillon d’amas proches, ou [128],
qui ont, comme signale´ auparavant, e´tudie´ les re´gions exte´rieures des amas. L’e´tude de profils





. Cette relation fournit donc de tre`s fortes contraintes.
Le fait que la relation M
gaz
  T ne suive pas la relation pre´dite change la relation trouve´e













3 est trouve´. Ceci est identique a` la
relation L
X




3 est lie´ au fait que la relation M
gaz
  T ne suive pas les lois d’e´chelle. Cette
limitation du mode`le auto-similaire est tre`s probablement lie´ a` une connaissance incomple`te de
la physique interne de l’amas et ne veut pas dire que les lois d’e´chelle soient inapplicable aux
amas.
Il est donc maintenant connu que la relationM
gaz
 T s’e´carte des pre´dictions. En supposant
que la relationM T suit avecM
tot
/ T
3=2 la the´orie simple de la formation des structures, ceci




Une autre possibilite´ serait de supposer que f
gaz
est constante et que la relation M   T suit le
meˆme comportement que la relation M
gaz
  T , ce qui est assez improbable 4. Des simulations
nume´riques sugge`rent une le´ge`re augmentation de la pente de la relation M   T avec M /
T
1:6 1:7 [73] [15], et donc moins pentue que la relation M
gaz
  T trouve´e.
Des simulations hydrodynamiques prenant en compte les effets de pre´chauffage des galaxies
dans les amas trouvent que la relation M
gaz




[15]. Ceci est assez cohe´rent avec nos re´sultats. D’apre`s des simulations hydrodynamiques, le
pre´chauffage n’a pas d’influence sur la relation M   T [15], ce qui implique que la fraction de
gaz augmente avec la tempe´rature.
Malgre´ tout cela il reste une question ouverte: est-ce que le pre´chauffage des galaxies
conserve l’auto-similarite´ dans les amas telle qu’elle est observe´e?
Une autre explication pour la relation M
gaz
  T observe´e peut eˆtre trouve´e dans la phy-
sique de la formation de l’amas lui-meˆme. Dans un travail the´orique re´cent, [25], base´ sur la
4. La relation M   T a e´te´ re´cemment e´tudie´e par [50].
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croissance des amas, il a pu eˆtre trouve´ que la fraction de gaz augmente avec la tempe´rature.
La raison de ce comportement est que le chauffage par ondes de chocs est plus efficace quand
deux amas de masses e´gales fusionnent. Car il est plus probable pour un amas petit de fusion-
ner avec un autre amas de masse e´gale que dans le cas d’un amas grand (simplement par le
fait qu’il existe beaucoup plus d’amas peu massifs que massifs), le chauffage par des chocs est
syste´matiquement plus efficace pour les amas petits et le gaz peut eˆtre expulse´ plus facilement.
En re´sume´: il semble tre`s probable que la fraction de gaz augmente avec la tempe´rature et
que la relation M   T suit largement les pre´dictions de la the´orie de formation des structures.
D’avantage de donne´es et plus de mode´lisations nous permettront de connaıˆtre la cause exacte
de ce phe´nome`ne.
5.3 Les amas comme “bougies standard”
Il est prouve´ que les amas montrent une forte auto-similarite´ jusqu’a` grand redshift (z < 0:8)
[10], [78] 5. Ceci implique la validite´ des lois d’e´chelle (equ5.1 et equ5.2) jusqu’a` z=0.8.
L’e´volution avec le redshift est telle que les amas a` grand redshift sont plus petits et plus
denses que les amas proches, et qu’ils ont donc une densite´ du MIA plus e´leve´e. Puisque l’e´mis-
sion X est proportionnelle a` la densite´ au carre´, un amas a` grand redshift avec la meˆme tempe´-
rature qu’un amas proche devrait eˆtre plus lumineux.
La forte corre´lation entre tempe´rature, rayon et masse dans les amas fait que la connais-
sance d’une quantite´ est suffisante pour contraindre toutes les autres. Ceci peut eˆtre utilise´ pour
mesurer la ge´ometrie de l’univers. L’approche montre des similarite´s avec l’utilisation de su-
pernovæ type Ia comme des bougies standards ([98] et re´fe´rences incluses). Pour illustration:
premie`rement il faut de´terminer la relation entre la forme et l’amplitude des profils X et la tem-
pe´rature pour les amas proches. Ceci a e´te´ fait par [89] et [91] et donne un profil de re´fe´rence
pour les amas proches. Ensuite il faut mesurer les profils X et la tempe´rature pour un e´chan-
tillon d’amas distants. La forme et la normalisation des profils des amas distants de´pendent des
parame`tres cosmologiques. Les profils des amas distants et le profil de re´fe´rence pour les amas
proches sont compare´s pour des parame`tres cosmologiques diffe´rents. La meilleure coı¨ncidence




et la constante cosmologique ). Par conse´quent plus nous au-




 seront contraints. Cette me´thode a e´te´ applique´e pour la premie`re fois par [10] base´e sur un
e´chantillon d’amas distants observe´s avec ROSAT . Les re´sultats suivants ont e´te´ obtenus pour






(90 % de niveau de confiance) sur la base d’un






= 1). Les donne´es
des amas distants ont une statistique assez limite´e et on peut pre´voir que les nouvelles donne´es
base´es sur Chandra et XMM-Newton vont ame´liorer de fac¸on significative la statistique de cette
e´tude. Une premie`re e´tude base´e uniquement sur un amas distant, RXJ1120, [12] montre que
les amas a` z=0.6 sont remarquablement similaires aux amas proches jusqu’a` un grand rayon
( 0:7r
vir
), une fois les lois d’e´chelle applique´es. Ceci donne beaucoup de confiance au fait
que dans l’avenir on ne sera pas seulement capable de contraindre les parame`tres cosmolo-
giques avec cette approche mais qu’il sera e´galement possible de ve´rifier la validite´ des lois
5. Malgre´ ceci une e´tude base´ sur deux amas a` z=0.8 a re´cemment de´montre´ que les lois d’e´chelle ne sont
peut-eˆtre plus valables a` des redshifts plus e´leve´s [49].
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d’e´chelles a` dans les re´gions exte´rieures des amas, et leur e´volution avec le redshift.




6.1 L’e´tat actuel des recherches et les questions ouvertes
Nous connaissons ces dernie`res anne´es une convergence entre les diffe´rentes mesures des
parame`tres cosmologiques. Les re´sultats pre´sente´s dans ce travail, qui sont base´s sur la fraction
baryonique des amas, la non-e´volution de la fraction de gaz avec redshift ainsi l’utilisation des




= 0:3 et  = 0:7. Ceci est en tre`s bon accord avec des re´sultats obtenu avec
WMAP, un satellite qui mesure le fond diffus cosmologique [117] ainsi que des re´sultats base´s
sur les e´tudes de Supernovæ de type Ia [98].
Les amas de galaxies permettent de ve´rifier la the´orie de la formation des structures dans
l’Univers. La grande auto-similarite´ trouve´e jusqu’a` z=0.8 confirme la the´orie. Par contre peu
de choses sont connues sur les amas au-dela` de z=0.8. Vers des redshifts entre z=1–2 on ap-
proche du moment de l’effondrement initial des amas et avant ce temps il n’est pas attendu
que les amas soient auto-similaires. Le moment pre´cis de l’effondrement ainsi que la physique
du collapse initial est lie´ a` la distribution de la masse (homoge`ne ou fragmente´e) avant l’ef-
fondrement, qui de´finit e´galement la manie`re selon laquelle des amas grandissent avec le temps
jusqu’a` aujourd’hui. L’e´tude des amas tre`s distants nous aidera a` de´terminer le temps de l’effon-
drement des structures ainsi que la morphologie des structures initiales. Les surveys au longeur
d’onde optique ainsi que le satellite Planck (voir ci-dessous) nous permettront de detecter des
amas distants au-dela` de z=1. Les satellites X du futur tel que XEUS en combinaison avec les
dispositifs interfe´rometrique tels que SKA ou ALMA (voir ci-dessous) fourniront la sensibilite´
ne´cessaire pour de´terminer l’e´tat dynamique de ces amas distants.
Pour e´tudier l’e´volution de la formation des structures il est important de bien connaıˆtre la
physique de la fusion dans les amas de galaxies. XMM-Newton et Chandra nous permettent de
contraindre globalement l’e´tat dynamique d’un amas de galaxies a` travers la spectro-imagerie.
Par contre ces te´le´scopes ne fournissent pas une re´solution spectrale suffisament fine pour de´-
terminer en grand de´tail la dynamique de fusion et notamment de de´terminer avec certitude les
vitesses lie´es a` la fusion, qui est crucial pour la cre´ation des ondes de chocs et le chauffement
du MIA. Ce chauffaget est peut-eˆtre la raison pour laquelle la relation M
gaz
  T ne suit pas
les pre´dictions de la the´orie de la formation des structures (voir chapitre 5). Pour de´terminer en
grand de´tail la physique lie´e a` la fusion ou a` la croissance des amas il faut attendre la prochaine
ge´ne´ration de satellites X avec une re´solution spectrale suffisamment bonne, tel que ASTRO-EII,
Constellation-X ou XEUS . Ces te´le´scopes du futur permettront aussi d’e´tudier plus en de´tail les
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centres des amas, dans lesquels se trouve souvent un courant de refroidissement.
La cre´ation des ondes de chocs dans les amas est fortement lie´e au processus de l’acce-
le´ration des particules. Les halos radios observe´s dans les amas de galaxies, et probablement
aussi l’e´mission non-thermique au-dela` de 10 keV, qui a e´te´ detecte´e dans plusieurs amas sont
les preuves qu’il existe une population d’e´lectrons relativistes dans les amas. Ces particules
doivent eˆtre reaccele´re´es re´gulie`rement, notamment par les ondes de chocs, qui propagent dans
les amas de galaxies pendant une fusion. ´Etudier la relation entre ces particules et la fusion
dans les amas permet de mieux connaıˆtre le processus d’accele´ration, la physique des champs
magne´tiques dans les amas ainsi que la dissipation des ondes de chocs dans le MIA.
Les amas fournissent e´galement une voie royale pour obtenir de l’information sur la matie`re
noire qui est leur composant principal. Par exemple l’e´tude de la distribution de la matie`re noire
dans les amas peut donner des contraintes sur l’origine de la matie`re noire.
6.2 Les e´tudes pour l’avenir
6.2.1 Tracer le profil de la matie`re noire pour confirmer ou rejeter le
CDM
Les amas, qui sont domine´s par la matie`re noire, offrent une opportunite´ extraordinaire de´tu-
dier cette sorte de matie`re qu’on connaıˆt jusqu’a` maintenant si peu. Des simulations nume´riques
des halos de matie`re noire (CDM) pour des objets de la taille de petites galaxies jusqu’a` des
grands amas de galaxies montrent que ces halos suivent un profil unique de densite´ [84], [80].
Ve´rifier si les amas observe´s suivent le meˆme profil de masse est un test puissant pour savoir si
la matie`re noire est re´ellement du CDM. Des premiers essais pour e´tudier les profils de masse
ont e´te´ entrepris ( [31], [5] et [102] ), mais ces e´tudes e´taient base´es sur des donne´es Chandra
ou XMM-Newton seules. Dans le cas de Chandra les donne´es n’allaient pas a` des rayons suffi-
samment grands pour donner de bonnes contraintes dans les parties exte´rieures et dans le cas de
XMM-Newton la re´solution spatiale limite´e n’a pas permis une bonne de´termination du profil
de la masse au centre.
Pour re´soudre efficacement le proble`me des profils de masse il est ne´cessaire de combiner les
donne´es Chandra et XMM-Newton . Ceci permet d’avoir une e´chelle dynamique suffisamment
large pour tracer le profil et pour comparer avec les profils pre´dits par le mode`le du CDM. Pour
obtenir une bonne statistique avec des barres d’erreur petites et afin d’eˆtre inde´pendant de la
physique interne d’un amas particulier, il est ne´cessaire d’entreprendre une analyse Chandra et
XMM-Newton combine´e sur un e´chantillon d’amas bien choisis.
L’impact d’une telle e´tude est e´vident. En supposant que les profils de masse trouve´s dans les
amas suivent les mode`les pre´dits du CDM, ceci renforcera directement le CDM. Si au contraire,
le profil du CDM ne s’ajuste pas aux observations les profils observe´s peuvent eˆtre utilise´s pour
la comparaison avec les profils lie´s a` d’autres mode`les de matie`re noire.
L’approche de la comparaison des profils de masse est une me´thode qui permet d’obtenir
des informations concernant la physique de la matie`re noire sans l’avoir de´tecte´e en laboratoire.
Les informations trouve´es pourront peut-eˆtre s’ave´rer utiles pour adapter les recherches afin de
de´tecter la matie`re noire en laboratoire.
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6.2.2 La physique interne des amas
– Trouver l’origine de la relation M
gaz
  T
Les amas montrent une auto-similarite´ tre`s prononce´e et suivent donc la the´orie simple de
la formation des structures. Malgre´ ceci la relation M
gaz
 T s’e´carte des pre´dictions. Au
lieu de trouver M
gaz
/ T
3=2 la relation M
gaz
/ T
2 a pu eˆtre identifie´e. A quoi cela est-il
duˆ? Est-ce que ceci indique que notre compre´hension de la formation des structures est
fausse, ou est-il plus probable que des processus internes aux amas soient responsables?
En supposant que la the´orie de formation des structures est correcte, un me´canisme doit
exister qui syste´matiquement expulse du gaz des amas froids ou qui empeˆche une partie de
la matie`re baryonique qui entoure les amas de tomber sur l’amas. Le gaz expulse´ devrait
eˆtre pousse´ dans des re´gions exte´rieures de l’amas, probablement au-dela` du rayon viriel
pour assurer que les profils X des amas gardent leur auto-similarite´. Une fac¸on de ve´rifier
cette hypothe`se est de regarder un e´chantillon d’amas ayant des tempe´ratures diffe´rentes
et de regarder si on peut tracer du gaz dans les re´gions exte´rieures et si la quantite´ de ce
gaz est plus abondante pour les amas froids que pour les amas chauds. L’existence d’un
tel gaz serait la preuve, que c’est la physique interne qui est responsable de la relation
M
gaz
  T observe´e et pas une mauvaise compre´hension de la formation des structures.
Une explication pour cet effet est par exemple le pre´chauffage (voir aussi chapitre 5) ou
le fait que les chocs lie´s a` la fusion des amas sont syste´matiquement plus importants pour
les syste`mes froids que pour les syste`mes chauds [25].
Si aucune trace d’un gaz dans les parties exte´rieures n’est trouve´e (en supposant que la
non-de´tection n’est pas lie´e a` des limitations statistiques), ceci pourrait indiquer qu’il faut
modifier ou rejeter la simple the´orie de la formation des structures.
Une autre solution pourrait eˆtre que du refroidissement est responsable de la relation
M
gaz
  T observe´e, et qu’il existe un processus qui assure un lien entre tempe´rature
intrinse`que de l’amas et le montant du gaz qui refroidit a` des tempe´ratures ou` il est dif-
ficilement de´tectable. Si c’e´tait le cas, ceci serait en conflit avec l’auto-similarite´ trouve´e
et cela est donc peu probable.
– La physique des courants de refroidissement
Re´cemment les observations des amas posse´dant un courant de refroidissement au centre,
avec le RGS sur XMM-Newton , ont de´montre´ la non-existence d’une composante froide
au dessous de 1–2 keV (voir aussi chapitre 4), pre´dite par des mode`les. Ces re´sultats
se`ment des doutes importants sur notre compre´hension du courant de refroidissement en
ge´ne´ral. Avant les de´couvertes faites par le RGS, on pensait que la conduction thermique
e´tait largement supprime´e a` cause de la pre´sence de champs magne´tiques dans le centre
des amas. Mais, le manque d’une composante froide peut indiquer que la conduction n’est
pas totalement supprime´e et qu’elle est responsable du transfert d’e´nergie des parties ex-
te´rieures vers le centre. Une fac¸on de ve´rifier si la conduction thermique peut eˆtre suffi-
samment efficace au centre des amas de galaxies, meˆme lors de la pre´sence de champs
magne´tiques compensant la perte d’e´nergie lie´e au rayonnement X, est d’entreprendre des
simulations magne´to-hydrodynamiques, qui sont jusqu’a` aujourd’hui, difficiles a` re´aliser.
Une explication alternative de support e´nerge´tique dans les re´gions d’un courant de re-
froidissement est le chauffage par le noyaux actif de la galaxie centrale dans l’amas.
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Re´cemment plusieurs articles ont e´te´ publie´s sur ce sujet [27],[17], mais il n’est pas en-
core tre`s clair comment le noyau actif et le gaz interagissent et comment le noyau actif
“sait” exactement combien d’e´nergie est ne´cessaire pour soutenir la perte d’e´nergie du
MIA dans la re´gion du courant de refroidissement.
–
´Etudier les fronts froids
Chandra a de´montre´ que les amas montrent souvent des chutes brutales dans leur brillance
de surface ([70], [71], [74], [129], [130]). Ces structures, qui ont souvent des largeurs de
l’ordre de quelques 100 kpc, sont maintenant appele´es des “fronts froids”. Le nom vient
du fait que l’e´mission avant la chute a une tempe´rature moins e´leve´e que la re´gion apre`s
la chute qui posse`de toujours une tempe´rature plus e´leve´e. A cause de cette distribution
des tempe´ratures, la pre´sence de chocs importants peut eˆtre exclue, car leur existence
impliquerait que la re´gion moins dense serait plus froide que la re´gion plus dense 1. Plu-
sieurs sce´narii sont en ce moment propose´s pour l’explication de ce phe´nome`ne: les fronts
peuvent eˆtre cre´e´s par des chocs mode´re´s, qui ont un nombre de Mach de l’ordre de un,
ou bien les fronts sont lie´s a` la partie centrale de l’amas qui ne reste pas a` un endroit fixe,
mais qui oscille. Dans ce dernier cas les vitesses relatives sont plus petites que dans le
sce´nario des chocs. Une explication pour le fait que la chute en intensite´ n’est pas efface´e
par la conduction thermique est, encore une fois, la pre´sence des champs magne´tiques,
qui peuvent supprimer efficacement la conduction.
Pour ve´rifier ces the´ories lie´es au “fronts froids” il est utile de connaıˆtre les vitesses dans
ces re´gions. ASTROE-II, qui sera lance´ en 2005 aura a` bord une matrice de bolome`tres
X, qui fournira a` la fois une re´solution spatiale mode´re´e avec une re´solution spectrale
suffisamment bonne pour re´soudre les diffe´rences en vitesses dans le MIA de l’ordre de
1000 km/s, similaire a` la vitesse du son dans les amas. Les observation d’ASTROE-II per-
mettront donc `de savoir si ces fronts froids sont lie´s aux chocs ou lie´s aux oscillations de
la partie centrale des amas. La connaissance de l’origin de ces fronts froids est importante
pour bien connaıˆtre l’e´tat dynamique au centre des amas.
6.2.3 La physique de l’accele´ration
–
´Etudier l’e´volution de la relation entre la tempe´rature mesure´e en X et la puissance
du halo radio
Re´cemment une forte corre´lation entre les tempe´ratures mesure´es en X et la puissance des
halos radio dans les amas a e´te´ de´montre´e [63]. Il est attendu que les halos radio soient
lie´s aux processus de fusion dans les amas. Les ondes de choc, qui sont cre´e´es lors de la
fusion, peuvent (re´-)acce´lerer des particules a` des vitesses relativistes [39]. Les e´lectrons
relativistes dans les champs magne´tiques pre´sents dans un amas, e´mettent de l’e´mission
synchrotron. Cette e´mission synchrotron peut eˆtre de´tecte´e efficacement dans le domaine
radio et est responsable des halos radio observe´s.
En prennant en compte que nous vivons dans un univers de faible densite´, les fusions dans
les amas ont duˆ eˆtre plus fre´quentes dans le passe´. Il est donc logique de supposer que
l’acce´le´ration des particules dans les amas e´tait plus forte dans le passe´ qu’aujourd’hui.
1. Les ondes de chocs fortes cre´ent une discontinuite´ dans la distribution de la pression dans le gaz.
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De ce fait, on peut supposer qu’a` la meˆme tempe´rature un amas distant rayonne plus de
puissance en radio qu’un amas proche.
Pour ve´rifier si c’est re´ellement le cas, il est important de regarder un e´chantillon d’amas
distants aux longueurs d’ondes radio. Puisque les halos radios sont normalement des
sources avec un spectre tre`s pentu, ils e´mettent fortement a` basses fre´quences. Avec la
construction du “low frequency array” (LOFAR), il sera possible de tracer l’e´mission de
halos radio jusqu’a` des fre´quences tre`s basses avec une grande sensibilite´. Il sera donc
possible de tracer les halos radio des amas distants, ce qui n’est a` l’heure actuelle pas
totalement re´alisable, et de de´terminer e´galement le spectre de ces halos.
Mis a` part la puissance globale de l’e´mission radio, il est e´galement important de regarder
si la pente du spectre radio change avec le redshift. Des particules re´cemment acce´le´re´es
montrent un spectre moins pentu parce que les particules a` haute e´nergie n’ont pas encore
eu suffisamment de temps pour rayonner toute leur e´nergie. L’e´volution des halos radio et
leur spectre donnera des informations importantes sur les processus lie´s a` l’acce´leration
des particules mais surtout sur la physique de fusion dans les amas.
– L’exce`s d’e´mission en X durs observe´ dans les amas et l’impact de SIMBOL-X
Quelques e´tudes base´es sur des observations avec Beppo-Sax [43] [44] ont montre´ l’exis-
tence d’un exce`s d’e´mission au-dessus de 10 keV pour plusieurs amas. Cet exce`s peut eˆtre
interpre´te´ comme de la diffusion Compton inverse des photons venant du fond cosmolo-
gique millime´trique (cosmic microwave background, CMB) quand ils traversent l’amas
et interagissent avec les particules relativistes, qui sont en meˆme temps responsables des
halos radios. Les photons du CMB peuvent dans ce processus gagner beaucoup d’e´ner-
gie et sont tre`s probablement responsables de l’exce`s d’e´nergie observe´ a` haute e´nergie.
L’instrument a` bord de Beppo-Sax, qui a de´tecte´ cette e´mission dans le domaine des X
durs n’a pas fourni d’information sur la distribution spatiale de cette e´mission, et donc il
n’est pas comple`tement exclu que cette e´mission ne vient pas d’un milieu diffus mais de
sources ponctuelles comme par exemple des noyaux actifs qui se trouvent dans l’amas.
Un instrument qui pourrait aider a` de´terminer l’origine de cette e´mission a` haute e´nergie
est le satellite propose´ SIMBOL-X (lancement pre´vu en 2010). Les performances instru-
mentales, permettront de re´aliser de la spectro-imagerie jusqu’a` 70 keV, et permettront
de ve´rifier facilement si l’e´mission dans le domaine des X-durs est e´tendue et vient d’un
milieu diffus ou si elle vient d’une ou plusieurs sources ponctuelles.
6.2.4 La formation des structures
– L’importance des amas distants et peu massifs pour e´tudier la formation des struc-
tures
ROSAT a permis de de´tecter les amas distants massifs, ce qui est important pour la de´-
termination des parame`tres cosmologiques. Pour e´tudier la formation des amas et des
grandes structures, qui est lie´e aux forces gravitationnelles et a` l’origine de la matie`re
noire il est e´galement important d’examiner les amas distants peu massifs.
Une question importante est comment trouver ces amas a` la fois distants et petits?
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Plusieurs approches sont en train d’eˆtre re´alise´es pour de´tecter les amas de type “serendi-
pitous” dans les observations de XMM-Newton . La sensibilite´ de XMM-Newton permet
d’aller a` des intensite´s X plus faibles que celles pre´ce´demment accessibles avec ROSAT .
Malgre´ ceci, la limitation de la couverture du ciel avec XMM-Newton fait qu’il est peu
probable de trouver des amas massifs extreˆmement distants parce que ces objets sont tre`s
rares. Il est plus probable de trouver les amas moins lumineux a` des redshifts jusqu’a`
z=0.5 ou un petit peu plus distants. Ces sources en combinaison avec des amas distants
et massifs de´ja` connus donneront une e´chelle suffisamment grande pour e´tudier l’e´volu-
tion des amas et la physique implique´e en fonction de la taille ou de la tempe´rature de
l’amas. Ces informations seront tre`s importantes pour la compre´hension de la formation
des structures en ge´ne´ral.
–
´Etudier l’effondrement des amas a` grand redshift
Les amas montrent une grande auto-similarite´ au moins jusqu’a` z=0.8. Tre`s peu est connu
pour les amas au dela` de ce redshift. Plus le redshift est grand plus on tend vers le mo-
ment de l’effondrement initial de l’amas. Donc a` un redshift spe´cifique, qui de´pend de
la masse de l’amas il est the´oriquement possible de voir les amas avant leur effondre-
ment. Ces objets sont de´ja` observe´s: ce sont des proto-amas dans les longueurs d’onde
optique ou infrarouge, ou` ils se pre´sentent sous forme de sur-densite´s de galaxies. Par
contre ces structures n’ont pas encore eu le temps d’e´tablir un puits de potentiel gra-
vitationnel. Ceci implique que le MIA n’est pas encore chauffe´ a` des tempe´ratures qui
permettent la de´tection du MIA en X. L’e´poque a` laquelle les amas forment un puits de
potentiel est fortement lie´e a` la dynamique et a` la distribution du mate´riel de l’amas avant
l’effondrement.
Pour illustration: si un amas massif se forme a` partir des amas moins ou peu massifs,
qui ont de´ja` eu le temps de former un puits de potentiel 2, voir par exemple [106], de
l’e´mission X e´tendue dans ces unite´s devrait eˆtre de´ja` de´tectable avec un observatoire X
de sensibilite´ suffisante. Mais, si un amas massif se forme initialement a` partir d’un grand
proto-amas, et grandit par la suite uniquement par la fusion avec des sous-structures tre`s
peu massives, il ne sera pas possible d’observer de l’e´mission X e´tendue avant l’effondre-
ment qui aurait lieu plus tard. Donc l’observation des amas tre`s distants peut donner des
information importantes sur le temps d’effondrement de ces objets. Ceci est encore une
fois fortement lie´ a` la formation des structures et pourrait potentiellement, a` long terme,
donner des contraintes sur la formation hie´rarchique des structures et ses limitations.
Pour obtenir de l’information sur ce sujet il est important d’avoir a` la fois des donne´es op-
tique/infrarouge et des observations X avec une grande sensibilite´. La meilleure approche
est d’avoir des donne´es de type releve´ du ciel dans plusieurs longueurs d’ondes dans la
meˆme re´gion du ciel pour e´viter de possibles biais observationnels. Les premiers releve´s
sont actuellement en cours. Il reste par contre une question ouverte, a` savoir si les ins-
truments tels que ceux a` bord de Chandra ou XMM-Newton ont une sensibilite´ suffisante
pour de´tecter l’e´mission X de ces petits sous amas potentiels, qui fusionneront plus tard
pour devenir des amas plus grands. Si Chandra et XMM-Newton n’ont pas la sensibilite´
ne´cessaire, il faudrait attendre des te´lescopes X de nouvelle ge´ne´ration tels que XEUS, qui
2. Le temps d’effondrement est plus court pour les petits amas que pour les grands amas
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auront une surface collectrice d’un facteur 150 fois supe´rieure a` celle de XMM-Newton
(voir aussi ci-dessous).
– L’impact du satellite “Planck”
Planck est un satellite que sera lance´ en 2007 par l’agence spatiale europe´enne (ESA) et
qui tracera le CMB a` des longueurs d’ondes millimetriques et submillimetriques sur tout
le ciel. Le but principal de Planck est de de´terminer les parame`tres cosmologiques avec
une grande pre´cision. Planck permettra e´galement de de´tecter des anisotropies secon-
daires, telles que l’effet Sunyaev-Zeldovich dans des amas de galaxies [136] (SZ). L’effet
SZ thermique de´crit le processus de la diffusion Compton inverse des photons venant du
CMB quand ils traversent le MIA et gagnent de l’e´nergie. Le spectre du CMB change
dans la direction d’un amas: la re´gion du spectre Rayleigh-Jeans souffre d’un de´ficit en
e´mission et la partie du spectre aux plus hautes e´nergies est plus prononce´e. L’effet est
plus fort pour les amas chauds et grands que pour les amas froids et petits. La puissance
du signal SZ est inde´pendante du redshift de l’amas. Puisque la tempe´rature et la taille
d’un amas sont fortement couple´es avec sa masse, il est possible avec Planck de se´lec-
tionner les amas les plus massifs de tout le ciel inde´pendamment de leur redshift. Planck




a` travers l’e´volution de la densite´ des amas avec redshift (voir aussi chapitre 4).
Il est attendu que Planck de´tectera quelques milliers d’amas de galaxies ([1] – le nombre
exact de´pend des parame`tres cosmologiques suppose´s). La de´tection du signal SZ avec
Planck sera directe, par contre il prendra beaucoup plus de temps de mesurer ensuite le
redshift de tous ces amas avec des te´lescopes optiques. Une alternative pourrait eˆtre de re-
garder ces objets avec des te´lescopes X, soit avec XMM-Newton , Chandra , Constellation-
X, (la prochaine mission ame´ricaine dans le domaine des X) ou XEUS (voir ci-dessous).
L’application des lois d’e´chelle sur les donne´es X de ces amas (voir chapitre 5) permettra
probablement de poser des contraintes sur leur redshift sans avoir besoins des observa-
tions optiques.
Un catalogue d’amas purement se´lectionne´s sur la base de leur masse inde´pendament du
redshift est une source d’information importante pour des e´tudes futures et donnera la
re´ponse finale a` la question de l’existance des amas tre`s chauds et massifs a` tre`s grand
redshift (comme z=2).
– L’impact de “XEUS”
XEUS est une mission dans le domaine des rayons X propose´e par l’ESA. La mission
consiste en deux modules, un module miroir et un module instrumental, qui se trouvera
dans le plan focal du miroir. Le lancement XEUS est pre´vu au-dela` de 2010. XEUS aura
une surface collectrice, qui sera d’un facteur 150 fois plus grande que celle de XMM-
Newton . La sensibilite´ e´leve´e permettra d’observer des amas encore plus lointains et
avec plus de de´tail qu’auparavant. Un des objectifs scientifiques majeurs de XEUS est
de regarder les petits groupes de galaxies a` redshift z=1-2. XEUS permettra d’e´tudier le
contenu en e´le´ments lourds du MIA de ces groupes, et fournira des informations tre`s
importantes sur les processus d’enrichissement lie´s a` la formation des e´toiles et des su-
pernovæ dans les galaxies des amas. Les me´canismes pour l’enrichissement en me´taux
interviennent dans le chauffage non-gravitationnel des amas. L’e´volution de ces processus
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n’est pas encore bien comprise, malgre´ des mode`les de´ja` existants. Des e´tudes base´es sur
des donne´es ROSAT et ASCA ont sugge´re´ la pre´sence d’un seuil d’entropie dans le MIA
[64] cre´e´ par les processus non-gravitationnels, comme par exemple les vents galactiques
[132] [30] [124] qui se sont forme´s avant que le gaz ne tombe dans le puits gravitationnel
de l’amas (cet effet est aussi nomme´ pre´chauffage). La valeur pour le seuil d’entropie
trouve´e e´tait de l’ordre de 100 h 1=3
50
keV cm2 et elle peut eˆtre observe´e plus facilement
dans les amas peu massifs et froids, et donc montrent des valeurs entropiques plus basses
que les amas chauds. Une e´tude re´cente par [41] a montre´ que le pre´chauffage se pre´sente
uniquement a` des redshifts au-dessous de z  2:5 et peut donc eˆtre conside´re´ comme
“instantane´”. Mais une e´tude tre`s re´cente utilisant des donne´es XMM-Newton se`me des
doutes sur l’existence du seuil entropique et le pre´chauffage associe´: dans une analyse par
[83] de deux groupes de galaxies, NGC 2563 et NGC 4325, il a pu eˆtre de´montre´ que l’en-
tropie augmente d’une fac¸on monotone du centre vers les re´gions exte´rieures et qu’aucun
“seuil” n’est pre´sent. Par conse´quent, les capacite´s de XEUS seront tre`s importantes pour
contraindre les effets de pre´chauffage et son e´volution.
De plus, XEUS permettra d’e´tudier et de de´terminer la tempe´rature de tous les amas de´-
tecte´s dans les releve´s XMM-Newton et Planck. Il sera e´galement possible de de´terminer
si, par exemple, la relation L
X
  T change de pente avec le redshift. Si oui, ceci indique-
rait que la pente de la relation M
gaz
  T de´pend e´galement du redshift. Si tel est le cas
il y aurait des processus internes dans les amas qui agissent en fonction de temps, et qui
changent le contenu du gaz dans les amas avec le redshift.
Sur un point comple`tement diffe´rent: les capacite´s extraordinaires de XEUS permettront
e´galement de tracer en de´tail les re´gions de courant de refroidissement dans les amas et de
re´soudre l’e´nigme actuelle concernant le support e´nerge´tique pour compenser les pertes
d’e´nergie lie´es au rayonnement X.
– Re´soudre les amas a` grand redshift avec le “Square Kilometer Array” et l’ “Atacama
Large Milimeter Array”
Le Square Kilometer Array (SKA) et l’Atacama Large Milimeter Array (ALMA) qui sont
en ce moment discute´s seront des dispositifs interfe´rome´trique de stations d’antenne in-
dividuelle. L’emploi de temps du SKA pre´voit de commencer la construction en 2010.
Pour ALMA l’emploi de temps prevoit une construction de 2006 jusqu’a` 2010. Si SKA
ou ALMA sont sensibled aux fre´quences dans lesquels l’effet SZ peut eˆtre observe´s, ils
seront des outils uniques pour re´soudre les de´tails des amas sur une e´chelle au-dessous de
la seconde d’arc. XEUS, par contre aura une re´solution spatiale limite´e de 2–3 arcsec.
SKA, ALMA et XEUS seront donc comple´mentaires: SKA et ALMA fourniront une re´so-
lution spatiale quasi-illimite´e et XEUS aura la capacite´ de mesurer les spectres X avec
grande pre´cision.
La liste des perspectives pre´sente´e ici est loin d’eˆtre exhaustive. Son but est de montrer que
les amas de galaxies restent des objets tre`s inte´ressants a` e´tudier pour encore plusieurs dizaines
d’anne´es. Heureusement, il y a toujours des surprises et peut-eˆtre d’autres points, non mention-
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